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Resumo
Este trabalho pretende investigar um enxame estelar jovem embebido, localizado na
direcc¸a˜o da fonte IRAS 08485–4419. A a´rea analisada situa-se na Regia˜o Molecular da
Vela, mais precisamente na nuvem C, a cerca de 700 pc de distaˆncia. Estima-se que os
enxames desta nuvem tenham idades compreendidas entre 106 e 107 anos.
Usaram-se imagens disponibilizadas por Fabrizio Massi e obtidas no instrumento
SofI, no telesco´pio ESO–NTT em La Silla. A regia˜o estudada foi observada nas treˆs
bandas do infravermelho pro´ximo, J, H e Ks. As imagens foram processadas e analisadas
recorrendo ao software IRAF e detectaram-se as fontes presentes, realizando a fotome-
tria de abertura nas mesmas. Foram ainda utilizados dados obtidos com o BLAST.
Estes referem-se a observac¸o˜es da regia˜o do enxame nos comprimentos de onda do sub-
mil´ımetro.
A distribuic¸a˜o espacial de estrelas na a´rea do enxame foi analisada, verificando-se
que, na direcc¸a˜o da fonte IRAS, existe uma densidade mais elevada de estrelas, permitindo
assim confirmar a presenc¸a do enxame estelar. Este tem cerca de 122 membros e um raio
de 0.21 pc. Foram obtidos diagramas cor-cor e cor-magnitude, permitindo verificar a
existeˆncia de estrelas jovens com excesso de emissa˜o no infravermelho e sobrepostas a`s
estrelas de campo. Derivaram-se ainda as func¸o˜es de luminosidade na banda Ks.
Com os dados do BLAST derivou-se a massa da poeira e a massa do ga´s, inferindo-se
tambe´m a eficieˆncia de formac¸a˜o estelar na regia˜o analisada.
Palavras-chave: Regia˜o Molecular da Vela, Formac¸a˜o estelar, Enxames estelares
jovens, Estrelas da pre´-sequeˆncia principal, Infravermelho
iii
Abstract
This work investigates a young embeded stellar cluster seen towards the IRAS source
08485–4419. The cluster is located in the Vela Molecular Ridge, more precisely in the C
cloud, at a distance of 700 pc. The clusters in this cloud have ages between 106 and 107
years.
Near-infrared images were obtained by Fabrizio Massi using the SofI instrument, at
the ESO–NTT telescope. The images were acquired using standard J, H and Ks broad
band filters. The raw images were reduced using routines within the IRAF package.
Source detection and aperture photometry were performed. Sub-millimeter data obtained
using the BLAST telescope were also used.
The spatial distribution of stars in the images shows a peak at the position of the
IRAS source, revealing the presence of a young embeded stellar cluster associated with
the IRAS source. This cluster has aproximately 122 stars and a radius of 0.21 pc. Colour-
colour diagrams and colour-magnitude diagrams were obtained, showing that the stellar
population of the cluster includes pre-main sequence stars with infrared excess emission.
The Ks luminosity functions were also obtained.
The BLAST data were used to obtain the dust mass, the gas mass and the star
formation efficiency.
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A formac¸a˜o de estrelas ocorre em agregados de ga´s molecular e poeira, as nuvens molecu-
lares. O modo como o processo que origina o nascimento de estrelas decorre nas nuvens e
o pro´prio modo como estas evoluem sa˜o temas de estudo de grande interesse. De facto, a
interdependeˆncia entre a formac¸a˜o estelar e a evoluc¸a˜o das nuvens moleculares ainda na˜o
e´ totalmente compreendida. Actualmente ha´ ainda poucas evideˆncias observacionais que
permitam determinar se o espectro de massas estelares final e´ controlado em maior ou
menor grau pelas propriedades globais da nuvem ou por processos locais. Estas e outras
questo˜es podera˜o ser respondidas atrave´s do estudo das estrelas e dos locais onde estas
nascem, dos processos e dinaˆmica envolvidos e das condic¸o˜es iniciais necessa´rias ao seu
aparecimento.
1.1 Meio interestelar
Numa gala´xia o espac¸o entre as estrelas encontra-se preenchido por mate´ria, o denomi-
nado meio interestelar (Interstellar Medium - ISM). O meio interestelar e´ constitu´ıdo por
hidroge´nio (a´tomos, mole´culas e io˜es), he´lio, outras mole´culas como CO, CN e CS e gra˜os
de poeira. O ga´s que compo˜e o meio interestelar esta´ sujeito a turbuleˆncia e a campos
magne´ticos. Quanto a`s part´ıculas de poeira, estas perfazem apenas 1% da massa total
do ISM mas a sua interacc¸a˜o com a radiac¸a˜o vinda das estrelas e´ a fonte dominante de
opacidade no meio interestelar e influencia fortemente a formac¸a˜o e evoluc¸a˜o das estre-
las. Ha´, portanto, uma estreita ligac¸a˜o entre certas propriedades do meio interestelar e os
processos de formac¸a˜o estelar que nele ocorrem. Um exemplo disso e´ o caso dos elementos
pesados, como o ferro, e a sua presenc¸a nas estrelas. De facto, as estrelas so´ tera˜o estes
elementos na sua composic¸a˜o qu´ımica se eles tambe´m fizerem parte da composic¸a˜o do




A maior parte da massa do meio interestelar esta´ na forma de nuvens moleculares gi-
gantes (NMG) (Williams et al. 2000). Estas nuvens sa˜o as entidades mais massivas nas
gala´xias, contendo massas ate´ 105−6 M⊙ de hidroge´nio molecular, bem como importantes
quantidades de mono´xido de carbono, poeira e diversas mole´culas orgaˆnicas. Existe um
limite ma´ximo para a massa que uma nuvem pode ter: cerca de 6×106 M⊙ (Williams
& McKee 1997), e tal indica que as massas nas nuvens moleculares sa˜o limitadas por
processos f´ısicos, tais como a forc¸a de mare´ da Gala´xia ou o efeito disruptivo de estrelas
massivas que nela possam estar contidas. As nuvens moleculares gigantes teˆm densidades
me´dias de 〈nH2〉 ∼ 10
2 cm−3 e diaˆmetros na ordem dos 50 pc (Blitz 1993). Sa˜o os maiores
objectos conhecidos na Gala´xia (Lada 1993) e os objectos mais frios do Universo, com
ga´s a temperaturas cine´ticas entre 10 a 50K.
As nuvens moleculares gigantes sa˜o o local de nascimento das estrelas, da´ı que seja
extremamente importante estudar as suas propriedades f´ısicas e a sua estrutura para um
melhor entendimento dos processoes de formac¸a˜o estelar. Um dos primeiros ind´ıcios de
que as estrelas nascem em nuvens moleculares veio do facto de, muitas vezes, estrelas de
tipo O e B estarem associadas a estas (Lada 1993). Como a poeira interestelar obscurece
a luz proveniente das estrelas que se formam dentro da nuvem, podem-se usar outros
indicadores de formac¸a˜o estelar como a presenc¸a de fontes luminosas no infravermelho e
de masers dentro dos limites das nuvens. Uma vez que a poeira constituinte da nuvem
na˜o e´ opaca em certos comprimentos de onda, e´ poss´ıvel observar este tipo de fontes.
Por exemplo, a poeira na˜o e´ opaca aos comprimentos de onda associados a`s transic¸o˜es
rotacionais da mole´cula de CO. Assim, e´ poss´ıvel detectar e mapear todas as nuvens
moleculares recorrendo a observac¸o˜es destas e outras mole´culas no infravermelho e no
mil´ımetro (Williams et al. 2000)
Atrave´s das observac¸o˜es obtidas com as mole´culas de CO e outras e´ poss´ıvel fa-
zer uma divisa˜o das nuvens em dois tipos. As nuvens moleculares gigantes, com mas-
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sas & 104 M⊙ e que esta˜o gravitacionalmente ligadas, podem conter diversos locais onde
ocorrem processos de formac¸a˜o estelar Ja´ as nuvens interme´dias sa˜o geralmente denomi-
nadas apenas por nuvens escuras e existem tambe´m nuvens moleculares mais pequenas,
com massas . 102 M⊙. Um exemplo destas u´ltimas sa˜o as nuvens gravitacionalmente
ligadas e localizadas no plano Gala´ctico, catalogadas por Clemens e Barvainis (1988),
os glo´bulos de Bok. Nestas nuvens moleculares e´ poss´ıvel observar algumas estrelas de
pequena massa a formarem-se, embora a sua contribuic¸a˜o para a taxa de formac¸a˜o estelar
total da Gala´xia seja despreza´vel.
As nuvens moleculares dividem-se ainda noutras estruturas menores. Estas estrutu-
ras sa˜o os clumps, regio˜es onde a densidade de ga´s e´ superior a` densidade me´dia da nuvem
e geralmente identificados com mapas de riscas espectrais de emissa˜o de mole´culas. A
formac¸a˜o de estrelas ocorre nos clumps de maior massa, onde os enxames estelares sur-
gem. Existem ainda os cores, regio˜es onde estrelas singulares, ou sistemas mu´ltiplos como
os bina´rios, se formam e sa˜o necessariamente gravitacionalmente ligados. Nem todo o
material que compo˜e uma estrela vem do core; algum pode ser acretado do clump envol-
vente do core ou ate´ da nuvem a` medida que a protoestrela se move nesta (Williams et
al. 2000). Cerca de 10% de todo o ga´s da nuvem molecular esta´ contido em clumps e
cores (Williams et al. 2000).
De uma maneira geral, o nu´cleo do ga´s molecular de uma nuvem e´ melhor observado
usando CO que, embora opticamente espesso, delimita a localizac¸a˜o do H2. Os clumps
podem ser observados nas riscas opticamente finas de mole´culas como o C18O, com maior
resoluc¸a˜o. Para isolar os cores sa˜o usadas mole´culas com o CS, bom indicador de den-
sidade elevada de ga´s. Um esquema representativo da estrutura das nuvens moleculares
pode ser visto na figura 1.
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Figura 1: Esquema exemplificativo da estrutura hiera´rquica das nuvens. Da esquerda para a
direita: nuvem, clump e core. Estas observac¸o˜es da nuvem molecular Rosette sa˜o de dados pro-
venientes de, respectivamente, Bell Labs (90′′), FCRAO (50′′) e BIMA (10′′) (Blitz & Williams
1999).
1.3 Estrutura das nuvens
1.3.1 Clumps
A estrutura das nuvens moleculares pode ser estudada atrave´s de va´rias te´cnicas, descritas
em mais detalhe por Williams et al. (2000). Segue-se a enumerac¸a˜o de algumas delas:
• Usando a espectroscopia no mil´ımetro de riscas moleculares - esta te´cnica permite
obter informac¸a˜o cinema´tica e espacial da nuvem;
• Fazendo o mapeamento da emissa˜o do cont´ınuo da poeira;
• Analisando a absorc¸a˜o que a luz proveniente das estrelas sofre na poeira existente
na nuvem.
O mapeamento da emissa˜o da poeira de uma dada regia˜o de uma nuvem molecular
pode ser feito recorrendo a dados obtidos com o instrumento BLAST1, lanc¸ado em bala˜o
em 2005. Este telesco´pio consegue realizar observac¸o˜es simultaneamente nos comprimen-
tos de onda 250, 350 e 500 µm (Chapin et al. 2008).
1Balloon-borne Large Aperture Submillimeter Telescope.
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Os primeiros esta´gios de formac¸a˜o de estrelas podem ser estudados nestes compri-
mentos de onda, pois na sua fase inicial, as estruturas onde se formam as estrelas na˜o
teˆm ainda uma fonte interna de radiac¸a˜o e sa˜o portanto muito frias, com temperaturas
inferiores a 25K (Chapin et al. 2008). Assim sendo, a maior parte da radiac¸a˜o prove´m
da emissa˜o te´rmica da poeira circundante e esta e´ emitida nos comprimentos de onda do
submil´ımetro. Como na banda do submil´ımetro a emissa˜o da poeira e´ opticamente fina,
as densidades de fluxo observadas sa˜o proporcionais a` densidade de coluna e a` massa da
poeira emissora.
Tendo isto em conta, e´ poss´ıvel usar uma expressa˜o que relaciona as densidades
de fluxo observadas no submil´ımetro provenientes de uma dada regia˜o com a massa
total da poeira presente nessa regia˜o. A densidade de fluxo da poeira, F ν , depende do
aˆngulo so´lido, ∆Ω, e da intensidade, sendo esta u´ltima dada pela lei do corpo negro
modificada. Esta modificac¸a˜o na lei do corpo negro deve-se ao facto dos gra˜os de poeira
terem tamanho varia´vel e, por isso, o modo como absorvem e emitem radiac¸a˜o variar






onde F ν e´ a densidade de fluxo, B ν(T poeira) e´ a func¸a˜o de Planck para uma certa tem-
peratura da poeira, e k ν e´ a opacidade por unidade de massa.
Podemos definir os clumps com formac¸a˜o estelar como regio˜es ligadas numa nuvem
molecular e o local onde se formam enxames estelares, com densidades na ordem de
104 cm−3. Os clumps fragmentam-se em cores individuais. Estes sa˜o considerados os
elementos ba´sicos da nuvem e sa˜o nestes cores que se formam os enxames estelares.
Uma vez que a maioria das estrelas se formam em enxames estelares, questo˜es como a
eficieˆncia da formac¸a˜o estelar nos enxames esta˜o estreitamente ligadas a` eficieˆncia de
formac¸a˜o estelar dos clumps.
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Nos mapas de riscas espectrais das nuvens moleculares e´ poss´ıvel identificar estru-
turas como clumps, filamentos e ane´is. Identificando picos de emissa˜o de mole´culas como
o CO nesses mapas, Williams et al. (2000) usam mapas de contornos para poderem
identificar os clumps em algumas nuvens moleculares. Esta te´cnica e´ usada por Williams
et al. (1994) no estudo comparativo entre duas nuvens. Uma onde ocorriam processos
de formac¸a˜o estelar, a nuvem molecular Rosette, e outra onde estes processos na˜o esta-
vam presentes, a nuvem G216-2.5. O objectivo deste estudo era procurar diferenc¸as na
estrutura destas duas nuvens. O estudo foi feito com mapas de emissa˜o de 13CO(1-0)
e apesar de ambas terem massas na ordem das 105 M⊙, as duas nuvens apresentavam
n´ıveis de actividade de formac¸a˜o estelar muito diferentes. Uma das concluso˜es a que se
chegou e´ que, para uma escala de poucos pc e para densidades me´dias baixas (〈nH2〉 ∼
300 cm−3), a maior diferenc¸a entre os clumps das duas nuvens na˜o dependia da natureza
da estrutura de cada nuvem.
Williams et al. (2000) relatam ainda outras diferenc¸as entre as duas nuvens. Os
clumps da nuvem Rosette, com formac¸a˜o estelar, apresentavam va´rias fontes brilhantes
no infravermelho. Ale´m disso a formac¸a˜o estelar so´ ocorria em clumps que estivessem
gravitacionalmente ligados. Ja´ na nuvem sem formac¸a˜o estelar, G216-2.5, na˜o foram
observadas quaisquer fontes IRAS e os clumps eram maiores e na˜o estavam gravitacio-
nalmente ligados, pois a sua energia cine´tica excedia a energia potencial. Williams et al.
(1995) mostraram ainda que, na nuvem molecular Rosette, so´ existia formac¸a˜o estelar
em clumps gravitacionalmente ligados e que, portanto, a falta deste tipo de clumps na
nuvem G216-2.5 poderia explicar o porqueˆ de na˜o haver processos de formac¸a˜o de estrelas
a ocorrer nesta u´ltima.
1.3.2 Core
Os cores onde se formam estrelas sa˜o o esta´gio final da fragmentac¸a˜o da nuvem e teˆm
densidades me´dias nH2 ∼ 10
5 cm−3. Este ga´s denso e´ detectado atrave´s de transic¸o˜es
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moleculares, cujos estados excitados exijam densidades elevadas para serem populadas
por coliso˜es e que sa˜o opticamente finas, como o CS(2-1) e o NH3(1,1). Os cores podem
tambe´m ser observados pela emissa˜o do cont´ınuo da poeira nos comprimentos de onda do
mil´ımetro e do submil´ımetro (Kramer et al. 1998). A procura de cores e´ feita atrave´s de
indicadores de formac¸a˜o estelar, como a emissa˜o proveniente de outflows ou fontes IRAS
(Infrared Astronomical Satellite), fontes com forte emissa˜o no infravermelho.
As fontes IRAS sa˜o observadas com o sate´lite IRAS no infravermelho long´ınquo,
nomeadamente nos comprimentos de onda 12, 25, 60 e 100 µm. Existe uma grande
amostra deste tipo de fontes, pois as observac¸o˜es feitas com o sate´lite abrangem a quase
totalidade da a´rea do ce´u. Para detectar estrelas jovens, as observac¸o˜es no infravermelho
pro´ximo sa˜o as mais indicadas, apesar deste tipo de observac¸o˜es serem limitadas por
confusa˜o com estrelas de campo.
A` medida que os cores evoluem, tornam-se cada vez mais condensados centralmente,
e esta fase antecede a formac¸a˜o das estrelas. Os cores que efectivamente va˜o formar
estrelas sa˜o denominados por cores pre´-estelares (Andre´ et al. 1999). Estes emitem a
maior parte da sua radiac¸a˜o no infravermelho long´ınquo, no submil´ımetro e no mil´ımetro,
emissa˜o essa proveniente da emissa˜o te´rmica da poeira que os rodeia. Sa˜o detectados a
200-300µm, mas na˜o a 90µm, o que significa que os cores sa˜o muito frios e a temperatura
da sua poeira pode ser obtida usando a emissa˜o de um corpo negro modificada. A
distribuic¸a˜o de energia toma a forma:
Sν = Bν(Tpoeira)[1− exp(−τν)]∆Ω (2)
onde B ν e´ a func¸a˜o de Planck para a frequeˆncia ν e para uma temperatura de poeira
Tpoeira, τν = kνΣ e´ a profundidade o´ptica da poeira atrave´s da densidade de coluna Σ, e
∆Ω e´ o aˆngulo so´lido da fonte. Um valor t´ıpico da temperatura de um core e´ de 13 K,




E´ um facto ja´ comprovado por inu´meras investigac¸o˜es (Lada & Lada 2003) que a maior
parte das estrelas se formam em grupos, os enxames estelares. Estes sa˜o constitu´ıdos
por estrelas que esta˜o fisicamente relacionadas e cuja densidade de massa por unidade
de volume e´ suficiente para manter o grupo esta´vel contra a disrupc¸a˜o provocada pela
gala´xia ou por nuvens do meio interestelar.
Os enxames estelares podem ser abertos ou embebidos. A estreita associac¸a˜o f´ısica
com ga´s interestelar e poeira e´ uma das caracter´ısticas que definem um enxame embebido.
Estes podem ser parcialmente embebidos (com AV ∼ 1 − 5 mag) ou profundamente
imersos em material denso molecular e frio, e com muita poeira (AV ∼ 5 − 100 mag).
Devido ao obscurecimento provocado pela poeira que os rodeia, os enxames embebidos sa˜o
invis´ıveis no o´ptico, mas o seu estudo e´ poss´ıvel usando observac¸o˜es no infravermelho,
onde sa˜o facilmente detecta´veis. Os enxames abertos sa˜o o resultado da evoluc¸a˜o ao
longo do tempo de um enxame embebido. A` medida que as estrelas se va˜o formando,
o ga´s que envolve o enxame vai sendo usado na sua formac¸a˜o e assim vai diminuindo.
Quando o ga´s que resta se dissipa e as estrelas teˆm massa suficiente para se manterem
gravitacionalmente ligadas, tem-se enta˜o um enxame aberto. Caso contra´rio, dispersam
e diluem-se com as estrelas de campo.
Lada & Lada (2003) mostram que a maioria dos enxames embebidos na˜o emergem
das nuvens moleculares onde se encontram, na˜o chegando portanto a tornarem-se em
enxames abertos. A maior parte dos enxames dissolvem-se antes de chegar aos 10 milho˜es
de anos e menos de 4% dos enxames embebidos na vizinhanc¸a solar chegam aos 100
milho˜es de anos. Os mesmos autores sugerem que um valor de massa total do enxame
de 500 M⊙ representa o limite inferior para que um enxame possa evoluir ate´ uma idade
semelhante ao sistema das Pleiades.
A descoberta de um grande nu´mero de enxames embebidos, bem como de taxas de
formac¸a˜o estelar elevadas, sugerem que os enxames possam contribuir para uma fracc¸a˜o
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significativa de todos os processos de formac¸a˜o de estrelas na Gala´xia. Lada & Lada
(2003) sugerem que entre 70 a 90% de todas as estrelas formadas em nuvens moleculares
gigantes teˆm origem em enxames que esta˜o fortemente embebidos. Observac¸o˜es no infra-
vermelho pro´ximo da nuvem L1630 (Li et al. 1997) e de outras nuvens moleculares como
Mon OB1 (Lada et al. 1993) e a nuvem Rosette (Phelps & Lada 1997) sugerem que a
formac¸a˜o em enxames podera´ ser o modo de formac¸a˜o estelar dominante para estrelas de
todos as massas em nuvens moleculares gigantes. Estes estudos mostram ainda que os
enxames embebidos podera˜o ser as unidades fundamentais de formac¸a˜o estelar.
Neste contexto e´ de extrema relevaˆncia o estudo dos enxames embebidos para um
melhor entendimento das origens de propriedades fundamentais da populac¸a˜o estelar
gala´ctica, como a func¸a˜o de massa inicial e a sua universalidade. O seu estudo permite
ainda testar teorias de formac¸a˜o estelar, atrave´s de diagramas cor-magnitude, uma vez
que as estrelas se formam quase simultaneamente e derivam da mesma nuvem; testar
modelos referentes a` dinaˆmica estelar e compreender melhor a estrutura das gala´xias.
Ale´m disso, enxames jovens e abertos sa˜o um excelente indicador de formac¸a˜o estelar
recente nas gala´xias e da estrutura espiralada dos discos gala´cticos.
Como ja´ foi referido, os enxames embebidos esta˜o fisicamente associados aos cores
mais massivos (100-1000 M⊙) e densos (nH2 ∼ 10
4−5 cm−3) existentes nas nuvens. As
estrelas formam-se em ga´s denso e deste modo na˜o e´ surpreendente que uma grande
fracc¸a˜o de todas as estrelas se formem nos enxames destes cores massivos, uma vez que
e´ nestes que se encontra a maior parte do ga´s da nuvem molecular.
Relativamente a` estrutura interna de um enxame embebido, estes podem ser caracte-
rizados de dois modos: enxames com hierarquia, exibindo distribuic¸o˜es de densidade com
mu´ltiplos picos de emissa˜o e geralmente abrangendo uma larga a´rea; ou enxames cen-
tralmente condensados. Estes u´ltimos apresentam distribuic¸o˜es de densidade altamente
concentradas com perfis radiais relativamente suaves (Lada & Lada 2003). O perfil radial






onde ρ∗ e´ a densidade de estrelas e r o raio do enxame se for considerado esfe´rico.
Para os enxames embebidos e respectivos membros, a idade e a dispersa˜o de idades e´
um dos paraˆmetros mais dif´ıceis de determinar e com maior incerteza associada. Saber a
idade do enxame e´ fundamental para um entendimento da evoluc¸a˜o e estado do mesmo,
bem como a sua histo´ria no aˆmbito da formac¸a˜o estelar. Sendo imposs´ıvel calcular a
idade de uma nuvem molecular meramente a partir das suas observac¸o˜es, saber a idade
do enxame permite tambe´m estimar, em boa aproximac¸a˜o, a idade da nuvem onde este
se encontra.
De acordo com Lada & Lada (2003), os enxames embebidos sa˜o os enxames mais
jovens, com idades entre 0.5 e 3 milho˜es de anos. Esta e´ uma idade t´ıpica para a fase
embebida de um enxame, uma vez que para enxames com 5 milho˜es de anos, por exemplo,
ja´ na˜o e´ detectado tanto ga´s molecular como para os enxames embebidos. Isto e´, a
auseˆncia de emissa˜o molecular a` volta de enxames com idades superiores a 5 milho˜es de
anos sugere que a idade t´ıpica de um enxame embebido na˜o excedera´ os 5-10 milho˜es de
anos (Leisawitz et al. 1989).
1.4 Func¸a˜o de Massa Inicial
De acordo com a teoria de formac¸a˜o e evoluc¸a˜o estelar vigente, assim que uma estrela
se forma a sua histo´ria sera´ essencialmente determinada por um factor: a massa que
tinha na altura da sua origem. Para entender a evoluc¸a˜o dos sistemas estelares e´ fulcral
entender a distribuic¸a˜o inicial de massas estelares - ou func¸a˜o de massa inicial (Initial
Mass Function – IMF) – e o modo como esta quantidade varia no tempo e no espac¸o.
Compreender a origem da IMF, bem como a sua evoluc¸a˜o temporal, e´ uma questa˜o de
extrema importaˆncia, uma vez que tera´ implicac¸o˜es em diversas a´reas, como a da evoluc¸a˜o
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gala´ctica ou o modo como uma estrela atinge o seu esta´gio final, pois o tempo de vida
da estrela depende da sua massa inicial.
O ca´lculo da IMF pressupo˜e a determinac¸a˜o da massa das estrelas. Uma vez que
e´ imposs´ıvel obter este paraˆmetro directamente, recorre-se a` luminosidade e esta´gio de
evoluc¸a˜o das estrelas, informac¸o˜es obtidas atrave´s de observac¸o˜es.
A IMF define-se como o nu´mero de estrelas formadas por unidade de volume por





onde ξ(log M∗) e´ a func¸a˜o de massa inicial e M∗ e´ a massa das estrelas. Na func¸a˜o de
massa derivada por Salpeter (1955) para as estrelas de campo o paraˆmetro β toma o
valor de −1.35.
Atrave´s de estudos feitos nas associac¸o˜es OB e com estrelas de campo na vizinhanc¸a
solar foi poss´ıvel inferir duas propriedades gerais sobre a IMF (Meyer et al. 2000b):
• Para estrelas com massas superiores a 5 M ⊙ a IMF obedece a uma lei de poteˆncia
onde o nu´mero de estrelas aumenta a` medida que as massas estelares diminuem.
Massey et al. (1995a, 1995b) definem o declive da IMF como β = −1.3 para
estrelas massivas pertencentes a enxames e um declive mais acentuado para as
estrelas massivas de campo;
• Para massas < 1 M⊙ a IMF torna-se ligeiramentem mais plana, destacando-se da
curva derivada por Salpeter (Kroupa et al. 1993).
Na figura 2 apresenta-se a func¸a˜o de massa inicial para a vizinhanc¸a solar.
Os enxames estelares embebidos desempenham um importante papel na determinac¸a˜o
da IMF por diversas razo˜es:
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Figura 2: Func¸a˜o de massa inicial para estrelas de campo na vizinhanc¸a solar. Os resultados
esta˜o normalizados para 1M⊙ (Meyer et al. 2000).
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1. Sa˜o compostos por populac¸o˜es de estrelas cuja composic¸a˜o qu´ımica e´ semelhante;
2. Enxames com idades diferentes oferecem uma amostra instantaˆnea da IMF em di-
ferentes e´pocas da histo´ria gala´ctica e em diferentes regio˜es do espac¸o;
3. O facto dos enxames embebidos serem mais compactos que os enxames abertos
permite que o efeito de contaminac¸a˜o por estrelas de campo seja minimizado;
4. Os enxames sa˜o muito jovens para terem perdido membros, quer por evoluc¸a˜o estelar
quer por evaporac¸a˜o dinaˆmica, e assim as suas func¸o˜es de massa actuais sa˜o em boa
aproximac¸a˜o a sua IMF;
5. Nestes enxames, os objectos subestelares e as ana˜s castanhas sa˜o mais luminosos
do que em qualquer outra altura da sua vida, sendo poss´ıvel estudar a sua IMF.
As desvantagens do estudo de enxames embebidos relacionam-se com o facto destes
estarem fortemente obscurecidos e assim na˜o poderem ser observados nos comprimentos
de onda do vis´ıvel.
Explicac¸o˜es para a forma da IMF baseiam-se no espectro de massas das nuvens e
clumps que e´ revelado por riscas de emissa˜o de mole´culas. No entanto, nem todos os
clumps sa˜o locais de formac¸a˜o estelar, verificando-se que estes processos apenas ocorrem
nos clumps mais massivos. Compreender a IMF das estrelas depende de um melhor
conhecimento da formac¸a˜o e fragmentac¸a˜o dos clumps onde as estrelas se formam. Ale´m
disso, a relac¸a˜o entre a massa das estrelas e a massa do core onde estas surgem e´ essencial
para o esclarecimento da IMF estelar.
Estudos conduzidos por Motte et al. (1998) e Testi & Sargent (1998) encontraram




onde M e´ a massa do core e x toma valores > 1.1. Este espectro de massas apresenta
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uma inclinac¸a˜o mais acentuada do que o espectro derivado pelos mesmos autores para os
clumps, onde x ≃ 0.6 − 0.8. Comparando o espectro de massas dos cores com a func¸a˜o
de massa inicial estelar de Salpeter, onde x = 1.35, verifica-se que sa˜o semelhantes. Tal
sugere uma poss´ıvel ligac¸a˜o directa entre a estrutura das nuvens moleculares e a formac¸a˜o
estelar. Se esta ligac¸a˜o directa for verdadeira, enta˜o a fracc¸a˜o de massa de um core que
vai integrar a massa da estrela e´ aproximadamente independente da massa e a IMF e´
principalmente determinada pelo processo de fragmentac¸a˜o da nuvem em cores onde a
formac¸a˜o estelar esta´ a ocorrer.
Existem dois me´todos para derivar a IMF de enxames, ambos descritos em Lada
& Lada (2003). O primeiro envolve o uso de espectroscopia e fotometria em va´rios
comprimentos de onda e diagramas Hertzprung-Russel.
O segundo me´todo permite derivar a IMF de um enxame atrave´s da sua func¸a˜o de
luminosidade, geralmente usando a da banda K. A func¸a˜o de luminosidade de um enxame
e´ definido como o nu´mero de membros do enxame por unidade de magnitude, ou seja,
dN/dmK onde mK representa a magnitude aparente na banda K e N o nu´mero de estrelas










e ondeM ∗ e´ a massa das estrelas. Nesta equac¸a˜o o termo da esquerda representa a func¸a˜o
de luminosidade para a banda K. O primeiro termo da direita e´ a IMF e o segundo termo
da direita e´ a derivada de relac¸a˜o massa-luminosidade (RML). Para obter a IMF, basta
inverter a equac¸a˜o. Tal pressupo˜e que a histo´ria de formac¸a˜o estelar e a relac¸a˜o massa-
luminosidade do enxame sejam conhecidas. Este u´ltimo paraˆmetro pode ser calculado
recorrendo a modelos que descrevam a trajecto´ria evoluciona´ria das estrelas para idades
pro´ximas da idade do enxame. No entanto, para que se possa aplicar a equac¸a˜o acima
descrita, a func¸a˜o de luminosidade e a derivada da relac¸a˜o massa-luminosidade teˆm de
variar lentamente ao longo do tempo. Isto so´ se verifica para as func¸o˜es de luminosidade.
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Existem intervalos de tempo onde a RML na˜o se mante´m constante e isto pode revelar-se
uma desvantagem no me´todo presentemente discutido, pois a exactida˜o da IMF depende
directamente da RML adoptada. Existem outras limitac¸o˜es a esta te´cnica, como a conta-
minac¸a˜o de estrelas de campo na amostra de membros do enxame, que podera´ influenciar
a func¸a˜o de luminosidade. Esta limitac¸a˜o em particular pode ser ultrapassada recorrendo
a um campo de estrelas que esteja pro´ximo do enxame e que possa ser usado como campo
de controlo.
1.5 Dos enxames a`s estrelas
Como ja´ foi referido anteriormente, a maior parte das estrelas forma-se em enxames.
Actualmente apenas os mecanismos f´ısicos responsa´veis pelo colapso de ga´s e poeira em
clumps e consequente formac¸a˜o de uma estrela u´nica sa˜o entendidos. Na˜o existe ainda
uma teoria clara que exemplifique a formac¸a˜o de estrelas mu´ltiplas, apesar de ser esse o
cena´rio mais realista. Aproximadamente 90% das estrelas formam-se em enxames ricos,
ou seja, com mais de 100 membros. Isto quer dizer que a maior parte das estrelas surge
num ambiente que e´ prop´ıcio a` formac¸a˜o estelar e onde diversas estrelas companheiras se
formam, em vez de se formarem de um modo isolado.
De acordo com a IMF de um enxame, o nu´mero de estrelas que surgem com uma
determinada massa na˜o e´ aleato´rio. Observac¸o˜es directas e estudos da IMF de diversas
nuvens moleculares demonstraram que se formam mais estrelas de menor massa do que
de grande massa. Ale´m disso, a densidade estelar em enxames jovens esta´ correlacionada
com a estrela mais massiva dos mesmos. Enquanto que em regio˜es de formac¸a˜o de estrelas
de pequena massa estas sa˜o encontradas em grupos soltos, com densidades na ordem de
algumas estrelas por pc3, as estrelas massivas formam-se em enxames densos. Estes teˆm
ate´ 104 estrelas por pc3, tanto de grande como de pequena massa.
Estas concluso˜es adveˆm de estudos de regio˜es como ρ Ophiuchi e Taurus. Nestas
nuvens provou-se ja´ que as estrelas com massas entre 2 a 3M⊙ se formam em grupos
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soltos e em ambientes relativamente isolados, enquanto que as estrelas de massa elevada
se formam preferencialmente em enxames embebidos.
Para estudar a transic¸a˜o entre a formac¸a˜o de estrelas de grande massa e de pequena
massa ha´ que estudar a formac¸a˜o estelar nos regimes das massas interme´dias, ou seja,
massas no intervalo 2M⊙ . M . 15M⊙ (Massi et al. 2000).
De um modo geral, a formac¸a˜o de estrelas em enxames envolve diferentes esta´gios,
nomeadamente:
• Fragmentac¸a˜o da nuvem molecular em cores gravitacionalmente ligados;
• Atrave´s de difusa˜o ambipolar (Mouschovias 1991), dissipac¸a˜o da turbuleˆncia (Na-
kano 1998) ou algum mecanismo externo, o core torna-se gravitacionalmente insta´vel
e colapsa;
• A energia resultante deste colapso radia e o fragmento que colapsou torna-se isote´rmico;
• O colapso termina quando se forma um objecto protoestelar no centro.
Lada (1993) define protoestrelas como objectos que esta˜o a acumular a maior parte
da mate´ria que ira˜o ter enquanto estrelas da sequeˆncia principal. Formada a protoestrela,
entra-se na chamada fase de acrec¸a˜o. Nesta fase o objecto central ira´ aquecer a` medida que
nele cai mate´ria proveniente do envelope envolvente e do disco de acrec¸a˜o que entretanto
se formou a` sua volta. As protoestrelas sa˜o os objectos estelares jovens menos evolu´ıdos
e tambe´m os que se encontram mais embebidos. A evoluc¸a˜o dos objectos estelares jovens
pode ser dividida em duas fases principais:
1. Fase de acrec¸a˜o - E´ a fase em que a protoestrela esta´ embebida e adquire a sua
massa atrave´s do material que a circunda e que nela vai cair. Esta fase e´ acompa-
nhada por fortes ejecc¸o˜es de uma pequena fracc¸a˜o desse material, ejecc¸o˜es essas que
se manifestam na forma de outflows (Bachiller 1996). Estes outflows carregam o
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excesso de momento angular da mate´ria que cai na protoestrela. Nesta fase, a pro-
toestrela esta´ bastante obscurecida devido a` quantidade de ga´s e poeira presentes
no envelope e so´ pode ser detectada em comprimentos de onda do infravermelho,
uma vez que apenas nesta zona do espectro electromagne´tico e´ que a poeira se torna
opticamente fina;
2. Na segunda fase a protoestrela ja´ acumulou a maior parte da sua massa final
(& 90%), tornando-se numa estrela da pre´-sequeˆncia principal (Andre´ et al. 1999).
Torna-se observa´vel nos comprimentos de onda do vis´ıvel e do infravermelho pro´ximo
Na distribuic¸a˜o espectral de energia (DEE) dos objectos estelares jovens e´ poss´ıvel






onde λ e´ o comprimento de onda e F λ o fluxo que chega nesse mesmo comprimento de
onda.
Com base neste ı´ndice os objectos estelares podem ser divididos em quatro tipos
de classe, as classes 0, I, II e III. Assim tem-se, em sequeˆncia evolutiva, os objectos de
classe III com α < −1.5, os de classe II com −1.5 < α < 0 e os mais jovens, objectos de
classe I, com α > 0 (Wilking et al. 1989). As protoestrelas de classe 0 e I esta˜o na fase
de acrec¸a˜o enquanto que as de classe II e III fazem ja´ parte da segunda fase de evoluc¸a˜o.
De seguida apresenta-se cada classe em mais detalhe:
• Classe 0 - Aparentam ser exemplos extremos de objectos de classe I, com maior
extinc¸a˜o e mais embebidas do que estes. A sua curva de Planck tem um ma´ximo
nos comprimentos de onda do submil´ımetro e sa˜o caracterizadas por baixas tempe-
raturas, na ordem dos 20 a 30 K. Esta˜o sempre associadas a jactos bipolares. Ob-
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servac¸o˜es na nuvem de Ophiuchi demonstram que emitem significativamente mais
no submil´ımetro do que as fontes de classe I, embora na˜o sejam muito mais lumino-
sas do que estas. Sa˜o objectos raros, perfazendo cerca de 10% das fontes embebidas.
Se forem precursoras das fontes de classe I, como se pensa, tera˜o idades na ordem
dos 104 anos;
• Classe I - A distribuic¸a˜o de energia destes objectos tem o seu ma´ximo no infra-
vermelho long´ınquo ou no submil´ımetro, apresentando um excesso de emissa˜o no
infravermelho, comparativamente a` emissa˜o proveniente da fotosfera de uma es-
trela normal. Este excesso deve-se a` presenc¸a de grandes quantidades de poeira
circum-estelar. As fontes de classe I ainda esta˜o profundamente embebidas. De
acordo com Barsony & Kenyon (1992) teˆm idades entre 1 a 2 × 105 anos e esta˜o
rodeados por um disco e um envelope circum-estelar difuso com massa sub-estelar
(. 0.1 − 0.3 M⊙). Parte da sua luminosidade deriva da acrec¸a˜o (Greene & Lada
1996). Atrave´s de observac¸o˜es feitas em fontes IRAS inferiu-se que existe grande
perda de massa nestas fontes e tal leva a concluir que estas se encontram no final da
fase principal de acrec¸a˜o e devera˜o ter adquirido ja´ a sua massa final (Berrilli et al.
1989). Observac¸o˜es levadas a cabo por Barsony & Kenyon (1992) no mı´limetro na
nuvem de Taurus confirmam esta ideia. Os dados do cont´ınuo adquiridos indicam
que os envelopes circum-estelares das fontes de classe I nesta nuvem na˜o teˆm muita
massa, e as fontes teˆm ja´ massas estelares pro´ximas das que tera˜o na sequeˆncia
principal. Deste modo, verifica-se que as fontes de classe I sa˜o as mais indicadas
para a determinac¸a˜o directa da func¸a˜o de massa inicial actual das nuvens. Tal e´
feito recorrendo a`s suas luminosidades bolome´tricas. Foram feitos estudos usando
estas fontes, ainda que em apenas algumas nuvens de massa inferior a 105 M⊙. Para
que uma imagem coerente da IMF actual em nuvens na vizinhanc¸a solar possa ser
constru´ıda, ha´ que estender estes estudos a nuvens moleculares gigantes de maior
massa;
• Classe II - Nestas fontes grande parte da emissa˜o da´-se nos comprimentos de onda
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do vis´ıvel e do infravermelho pro´ximo. O facto de poderem ser observadas nestes
comprimentos de onda do espectro electromagne´tico faz com que se saiba muito mais
acerca da natureza destas fontes relativamente a`s de classe 0 e I. Apresentam excesso
de emissa˜o no infravermelho, embora seja menor do que nas fontes de classe I. Este
excesso de infravermelho e´ um indicador da presenc¸a de material circum-estelar.
Lada & Lada (2003) sugerem que os objectos de classe II representam estrelas
jovens rodeadas por discos circum-estelares, embora na˜o tenham um envelope de
ga´s e poeira como as de classe I. Os discos sa˜o opticamente espessos para λ . 10µm.
Estas evideˆncias sa˜o confirmadas por observac¸o˜es no ultra-violeta e por observac¸o˜es
de riscas espectrais no o´ptico, que confirmam a presenc¸a do disco e indicam que estas
fontes esta˜o a acumular material proveniente destes discos (Lada 1993). Quando
observadas no vis´ıvel, apresentam caracter´ısticas semelhantes a`s estrelas T-Tauri
cla´ssicas.
• Classe III - A DEE destas fontes e´ semelhante a` emisssa˜o de um corpo negro e
o seu ma´ximo verifica-se nos comprimentos de onda do vis´ıvel e do infravermelho
pro´ximo. Na˜o apresentam excesso de infravermelho e na˜o teˆm ga´s e poeira circum-
estelar em quantidades significativas. Sa˜o estrelas da pre´-sequeˆncia principal com
idades entre 106 a 107 anos. De acordo com Lada & Lada (2003) as estrelas de
classe III sa˜o estrelas T-Tauri de emissa˜o fraca.
Um esquema com a classificac¸a˜o das protoestrelas de acordo com a sua distribuic¸a˜o
espectral de energia pode ser visto na figura 3. Neste esquema pode-se verificar que os
objectos de classe 0 e classe III teˆm distribuic¸o˜es semelhantes a func¸o˜es de corpo negro,
enquanto que os objectos de classe I e II apresentam excesso de emissa˜o no infravermelho.
Isto leva a que a sua distribuic¸a˜o espectral de energia seja mais larga do que a de um
corpo negro.
A identificac¸a˜o destes objectos e´ crucial no estudo de formac¸a˜o estelar e existem
diversas evideˆncias para considerar que certas fontes embebidas sa˜o na verdade de natu-
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Figura 3: Classificac¸a˜o emp´ırica das protoestrelas de acordo com a sua distribuic¸a˜o espectral
de energia. A linha vertical em cada painel corresponde ao comprimento de onda 2.2µm.
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reza protoestelar. Uma das evideˆncias mais significativas esta´ relacionada com o facto de
haver movimentos de queda de material para a estrela, facto comprovado pela assinatura
cinema´tica de movimento nas riscas espectrais do ga´s observadas.
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1.6 A regia˜o da Vela
Na direcc¸a˜o da constelac¸a˜o da Vela encontra-se um complexo de nuvens moleculares
exibindo evideˆncias de formac¸a˜o estelar recente. De acordo com o estudo em CO(1-0) de
baixa resoluc¸a˜o levado a cabo por Murphy & May (1991) foi proposto o nome de Regia˜o
Molecular da Vela (RMV) para uma faixa do complexo que apresenta picos de emissa˜o
de CO. A RMV situa-se na Gala´xia exterior e no plano gala´ctico, no 3o quadrante. E´
uma regia˜o que se estende desde l = 257o a l = 274o e esta´ confinada entre b = ± 5o. Os
mesmos autores propuseram a divisa˜o do complexo da Vela em quatro nuvens moleculares
gigantes diferentes, nomeadamente a regia˜o A, B, C e D. Cada uma desta regio˜es tem
como centro um ma´ximo de emissa˜o de CO e as suas fronteiras sa˜o definidas de um modo
aribtra´rio. Na figura 4 apresentam-se as regio˜es referidas.
Figura 4: Mapa de contorno de CO(1-0) da Regia˜o Molecular da Vela, com os limites das
regio˜es A, B, C e D (Murphy & May 1991).
As quatro regio˜es da Vela podem ser agrupadas de um modo diferente no que toca
a` sua distaˆncia, distaˆncias essas determinadas por Liseau et al. (1992). As regio˜es A, C
e D esta˜o a 700 ± 200 pc e ainda fazem parte da vizinhanc¸a solar. Ja´ a regia˜o B esta´ a
uma distaˆncia ligeiramente superior, a cerca de 2 kpc.
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As quatro regio˜es da Vela supracitadas teˆm massas superiores a 105 M⊙ (Liseau et
al. 1992) e encontram-se relativamente pro´ximas do Sol. O facto de a sua localizac¸a˜o
ser pro´xima do Sol e´ importante para futuras comparac¸o˜es com outras nuvens e assim se
poder inferir sobre a formac¸a˜o estelar na vizinhanc¸a solar. O valor da massa e´ tambe´m
importante, uma vez que distingue a Vela de outras nuvens de menor massa e permite
abranger o estudo de nuvens moleculares a um maior espectro de massas. Ale´m disso,
e´ poss´ıvel obter imagens e realizar a fotometria de enxames das quatro regio˜es sendo
estes afectados pelos mesmo efeitos ambientais e observacionais. Outra vantagem que a
regia˜o oferece e´ o facto de estar pro´xima de uma zona do ce´u de igual a´rea angular e
sem ga´s molecular. Tal zona e´ ideal para ser o campo de refereˆncia do estudo da Vela.
Por u´ltimo, e apesar de estar situada no plano da Gala´xia, o risco de confusa˜o pode
ser minimizado atrave´s da combinac¸a˜o cuidadosa de informac¸a˜o de diversas frequeˆncias,
como o infravermelho e o submil´ımetro. Atrave´s de dados nestes comprimentos de onda,
e´ poss´ıvel obter uma imagem realista das primeiras fases do desenvolvimento estelar da
Vela. Este factor reveste-se de extrema importaˆncia pois estudar objectos estelares jovens
e´ precisamente um dos principais objectivos deste trabalho. Qualquer tipo de confusa˜o
que possa haver relativamente a velocidades radiais ou a distaˆncia sera´ tambe´m reduzido
devido ao facto da Vela se situar na parte exterior da Gala´xia.
De acordo com Lada &Wilking (1984), os membros mais jovens da populac¸a˜o estelar
de um enxame podem ser seleccionados usando fontes IRAS e observac¸o˜es no infraverme-
lho pro´ximo. Assim foi iniciado um estudo das fontes IRAS mais brilhantes e de classe I
na Vela por Liseau et al. (1992), no primeiro de uma se´rie de cinco artigos sobre a regia˜o
da Vela e a sua respectiva formac¸a˜o estelar. Os artigos abordam os enxames estelares
embebidos localizados na direcc¸a˜o dessas fontes IRAS e os objectos estelares jovens que
deles fazem parte (Young Stellar Objects ou YSOs).
Toda a investigac¸a˜o feita na regia˜o da Vela por Liseau et al. (1992) se baseou na
premissa de que as fontes IRAS por eles seleccionadas seriam protoestrelas de classe
I, ou seja, objectos estelares jovens e que provavelmente se encontrariam num enxame
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embebido e com formac¸a˜o estelar recente. Os crite´rios de selecc¸a˜o das fontes IRAS usados
foram:
1. As densidades de fluxo nas treˆs primeiras bandas (12, 25 e 60µm) sa˜o detecc¸o˜es
va´lidas e com qualidade superior ou igual a 2. Este crite´rio garante que as fontes
teˆm, pelo menos, duas cores va´lidas;
2. As cores das fontes IRAS sa˜o definidas como:
[λ i+1 − λ i] ≡ log[Fν(λ i+1) / Fν(λ i)]
onde i = 1, 2, 3 e´ o nu´mero das bandas do IRAS (12, 25 e 60 µm) e F ν e´ a densidade
de fluxo da banda. O crite´rio usado selecciona apenas as fontes IRAS que tenham
cores vermelhas, ou seja, cujos paraˆmetros [25-12] e [60-25] sejam superiores a zero.
Assim seleccionam-se apenas fontes que tenham cores t´ıpicas de objectos estelares
jovens embebidos em cores densos.
Os artigos ja´ citados sobre a formac¸a˜o estelar da Vela permitem chegar a va´rias e
importantes concluso˜es sobre esta regia˜o:
• Pelas luminosidades bolome´tricas sabe-se que na˜o existem estrelas de tipo O a
formarem-se actualmente na regia˜o;
• A luminosidade me´dia das fontes de classe I mais luminosas e´ 600 L⊙, valor consis-
tente com a luminosidade de objectos estelares jovens de massa interme´dia (5M⊙);
• O nu´mero de objectos de classe I a evoluir para estrelas de tipo B parece consistente
com o nu´mero de estrelas deste tipo formadas na vizinhanc¸a solar;
• Sugere-se que o processo de formac¸a˜o de estrelas de massa interme´dia ocorre de
forma semelhante ao proposto para as estrelas de pequena massa;
• Existe um remanescente de supernova, associado ao pulsar PSR 0833-45, na regia˜o
fronteiric¸a das nuvens da Vela. Esta supernova poderia ter despoletado a formac¸a˜o
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estelar, mas va´rios factores contrariam esta ideia. De acordo com as estimativas de
distaˆncia para as regio˜es C e D feitas por Liseau et al. (1992) verifica-se que estas
duas nuvens moleculares se encontram atra´s do remanescente e fora de alcance da
onde de choque provocada pela supernova. Ja´ a regia˜o A apresenta uma separac¸a˜o
ao pulsar maior do que a dimensa˜o do remanescente e por isso a formac¸a˜o estelar na
mesma na˜o esta´ relacionada com a supernova. Ale´m disso a idade do pulsar, cerca de
104 anos, na˜o e´ suficiente para que a supernova fosse responsa´vel pelo aparecimento
dos objecots de classe I. Concluiu-se enta˜o que os processos que levam a` origem
de estrelas nas nuvens moleculares da Vela na˜o sa˜o despoletados por mecanismos
externos mas que ocorrem de um modo quiescente. Assim sendo, a RMV e´ um bom
exemplo de formac¸a˜o estelar t´ıpica da vizinhanc¸a solar;
• As nuvens na regia˜o da Vela formam estrelas ha´ aproximadamente 106 anos com
uma eficieˆncia relativamente baixa, de apenas 5 – 15%, compara´vel ao valor me´dio
de regio˜es da vizinhanc¸a solar;
• Em nuvens moleculares gigantes t´ıpicas como esta, a IMF de tipo Salpeter esta´
ja´ determinada aquando do aparecimento das fontes de classe I, cujo espectro de
massas e´ o mesmo que o observado em cores;
• As fontes de classe I tendem a situar-se no centro dos enxames e as de maior massa
esta˜o associadas aos enxames mais ricos. Ja´ as fontes menos luminosas esta˜o geral-
mente isoladas ou em pequenos grupos;
• Estudos na regia˜o D reforc¸am a ideia de que, na RMV, estrelas de diferentes massas
partilham o mesmo local de origem;
• Na regia˜o D foi ainda realizado um estudo detalhado da IMF de alguns enxames. Os
resultados obtidos permitem concluir que os va´rios enxames desta regia˜o apresentam
uma func¸a˜o de massa inicial e histo´rias de formac¸a˜o estelar semelhantes. As suas
IMFs sa˜o consistentes com a das estrelas de campo e na˜o sa˜o exactamente de tipo
standard. Isto porque uma func¸a˜o de massa inicial standard preveˆ que exista pelo
25
1 INTRODUC¸A˜O
menos uma estrela de massa M > 22.5 M⊙ num dos enxames analisados, e tal na˜o foi
encontrado. Isto podera´ querer dizer que ou estrelas de grande massa necessitam de
enxames maiores para se formarem, ou que a IMF dos enxames tem um declive mais
acentuado na zona das grandes massas devido a condic¸o˜es f´ısicas no ga´s original;
• Na regia˜o C as fontes IRAS mais luminosas estavam associadas a enxames estelares
jovens embebidos. Estes apresentam dimenso˜es & 0.1pc e densidades de 103 – 104
estrelas pc−3.
Estas concluso˜es sa˜o u´teis para uma melhor compreensa˜o das condic¸o˜es ambientais
e das propriedades dos enxames na regia˜o da Vela.
Yamaguchi et al. (1999) fizeram um estudo extensivo das riscas de emissa˜o J=1–0
das mole´culas 12CO, 13CO e C18O na direcc¸a˜o da RMV. A partir deste estudo chegaram
a algumas concluso˜es sobre a regia˜o C que vale a pena referir. A regia˜o C e´ a que
apresenta maior quantidade de ga´s molecular e nesta foram detectadas, no infravermelho
long´ınquo, diversos locais de formac¸a˜o estelar. A presenc¸a de uma regia˜o HII compacta,
bem como a de uma fonte IRAS com luminosidade na ordem dos 104 L⊙, indicam que
ocorreu recentemente a formac¸a˜o de estrelas massivas. O artigo de Massi et al. (2003)
tambe´m analisa a regia˜o C e refere que esta e´ provavelmente a regia˜o mais jovem da Vela,
com uma idade < 106 anos. Refere tambe´m que a regia˜o apresenta um raio da ordem
dos 46 pc, com massa a variar entre 2.0 e 3.7, em unidades de 105 M⊙ e uma densidade
me´dia de part´ıculas a variar entre 9 e 16 cm−3. As fontes IRAS da regia˜o esta˜o todas
associadas a ga´s molecular cuja velocidade radial varia entre 0 . vLSR . 14 kms
−1.
Uma imagem da regia˜o C da Vela pode ser vista na figura 5. Esta imagem foi obtida
no DSS2. O centro da imagem corresponde a`s coordenadas l = 266o e b = 1o e tem cerca
de 120′ por 120′ de a´rea.
2DSS - Digitized Sky Survey
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Figura 5: Imagem da regia˜o C da Vela, no o´ptico. A imagem tem uma a´rea de 120′× 120′.
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1.7 O enxame IRS 22
O enxame que foi analisado neste trabalho esta´ associado a` fonte IRAS 08485-4419. Esta
fonte luminosa e de classe I (Massi et al. 2003) tem as seguintes coordendas: α = 08h 50m
20.7s e δ = −44o 30′ 41′′, em coordendas da e´poca J2000. Em coordenadas gala´cticas
tem-se: l = 264.67o e b = −0.28o. A sua localizac¸a˜o e´ um elemento essencial ao seu
estudo pois encontra-se na fronteira entre a regia˜o C e D e a qual das duas pertence e´
alvo de discussa˜o.
De acordo com a divisa˜o da RMV feita por Murphy & May (1991) o enxame faz
parte da regia˜o C e em Liseau et al. (1992) chega-se mesmo a classificar o enxame como
pertencente a esta regia˜o. No entanto Massi et al. (2003) apresentam o enxame como
pertencente a` regia˜o D e numa imagem com a distribuic¸a˜o espacial das fontes IRAS na
nuvem, a fronteira que separa a regia˜o C da D aparece ligeiramente diferente da que e´
dada por Murphy & May (1991). Neste artigo de Massi, o enxame IRS22 e´ analisado
como pertencente a` regia˜o D. Seguindo a convenc¸a˜o de Murphy & May a regia˜o adoptada
neste trabalho sera´ a regia˜o C.
Existem ja´ alguns resultados sobre o enxame IRS22 obtidos por Massi et al. (2003).
Neste artigo, analisaram-se as elipses de incerteza de va´rias fontes IRAS na direcc¸a˜o da
regia˜o C e essas mesmas fontes foram observadas no infravermelho pro´ximo. Compararam-
se as posic¸o˜es das fontes, cores e os fluxos no infravermelho. Deste modo conseguiram-se
identificar as fontes no infravermelho associadas a`s fontes IRAS. Com esta comparac¸a˜o
de dados Massi et al. (2003) provaram que o enxame IRS22 esta´ centrado dentro da
elipse de incerteza da fonte IRAS 08485-4419 e que esta fonte e´ o maior contribuinte de
fluxo no infravermelho long´ınquo.
O enxame apresenta um diaˆmetro de 0.35 pc e uma densidade volu´mica de estrelas
de cerca de 2.1× 103 estrelas pc−3. A partir de modelos teo´ricos e de observac¸o˜es feitas no
cont´ınuo a 1.3 mm, e´ poss´ıvel derivar luminosidades bolome´tricas e a massa do envelope
circum-estelar da fonte IRAS 08485-4419 a partir da emissa˜o da poeira. Assim sendo,
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a fonte IRAS associada ao enxame IRS 22 e´ de classe I, apresenta uma luminosidade
bolome´trica de 3.6 × 103 L⊙ e a massa do envelope e´ da ordem dos 5.1 M⊙.
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2 OBSERVAC¸A˜O E REDUC¸A˜O DE DADOS
2.1 Observac¸o˜es do enxame IRS 22
Com vista a expandir a` regia˜o C a ana´lise descrita em Massi et al. (2003), foram feitas
novas observac¸o˜es ao enxame IRS22. Foram obtidas imagens do campo de estrelas na
direcc¸a˜o da fonte IRAS usando treˆs bandas do infravermelho, J, H e Ks. O comprimento
de onda central e a largura de cada banda encontram-se na tabela 1:
Tabela 1: Valores do comprimento de onda central e da largura para as treˆs bandas J, H e Ks.




O enxame IRS22 encontra-se embebido na nuvem molecular C da RMV. Por estar
rodeado de ga´s molecular e de poeira, e´ dif´ıcil observar o enxame no vis´ıvel, pois o ga´s e a
poeira absorvem a radiac¸a˜o proveniente das estrelas do enxame. Para que possa ser feita
uma ana´lise ao mesmo, ha´ que recorrer ao infravermelho pro´ximo, pois nos comprimentos
do mil´ımetro e do submil´ımetro a extinc¸a˜o provocada pela nuvem que envolve o enxame
na˜o e´ ta˜o acentuada (AK = 0.1AV , de acordo com Kuchinski & Frogel 1995). Ale´m disso,
por estar situada no plano da Gala´xia, a regia˜o da Vela apresenta tambe´m um certo grau
de extinc¸a˜o no vis´ıvel devido a` intensa poeira que existe ao longo da linha de visa˜o e ao
meio interestelar.
As observac¸o˜es do enxame no infravermelho pro´ximo foram obtidas na noite de 1 de
Janeiro do ano de 2008, no telesco´pio NTT de 3.58 m, do European Southern Observatory
(ESO), localizado em La Silla no Chile. Usou-se o instrumento SofI, uma caˆmara de
infravermelho pro´ximo, e foram obtidas imagens com os treˆs filtros standard de banda
larga J, H e Ks. A escala utilizada foi de 0.288′′/pixel resultando em imagens com um
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campo de visa˜o de cerca de 5′.
Para cada banda foram obtidas 40 imagens do objecto. Estas na˜o esta˜o todas
centradas no mesmo ponto do enxame, sendo antes exposic¸o˜es sucessivas com deslocac¸o˜es
de 2′ entre si. Foram tambe´m obtidas 40 imagens do mesmo modo para se proceder a`
construc¸a˜o e consequente subtracc¸a˜o do sinal proveniente do ce´u e 8 imagens para se
construir o flatfield. Os tempos de integrac¸a˜o das imagens da banda H e Ks foram de 2
segundos e na banda J de 5 segundos.
O facto das observac¸o˜es serem feitas no infravermelho faz com que seja necessa´rio
um determinado nu´mero de procedimentos que antecedem a fotometria de abertura.
Estes prendem-se com a manipulac¸a˜o de imagens de modo a corrigir efeitos indesejados
mas inerentes ao pro´prio processo de obtenc¸a˜o de imagens no infravermelho. Assim,
as imagens iniciais foram processadas recorrendo ao software IRAF3 (Image Reduction
and Analysis Facility, versa˜o 2.14.1). Este software de dados astrono´micos permite o
processamento das imagens e a obtenc¸a˜o de diversos paraˆmetros associados a`s mesmas.
As imagens foram visualizadas com a aplicac¸a˜o DS94.
2.2 Processamento das imagens no infravermelho
O processamento das imagens obtidas nas bandas do infravermelho permitiu corrigir
va´rios efeitos, como se segue:
2.2.1 Crosstalk
Este efeito e´ causado pela parte electro´nica do sistema, ocorrendo quando um determi-
nado circuito ou canal afecta o sinal num circuito ou canal adjacente. E´, assim, uma
anomalia no detector denominada por interquadrant row crosstalk. Este efeito surge
quando um objecto muito luminoso cobre parte da a´rea do detector e se pretende obser-
3O IRAF e´ distribu´ıdo pelo National Optical Astronomy Observatories, que e´ operado pela Association of
Universities for Research in Astronomy, Inc., sob o acordo cooperativo da National Science Foundation, E.U.A.
4O software SAOImage DS9 foi desenvolvido pelo Smithsonian Astrophysical Observatory.
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var objectos menos brilhantes que caiam nas mesmas colunas do mais luminoso. Apesar
do seu efeito ser mal conhecido, pode ser facilmente corrigido. Para tal instalou-se uma
rotina espec´ıfica no IRAF, disponibilizada pelo ESO5, a rotina CROSSTALK que permi-
tiu corrigir este efeito em todas as imagens.
2.2.2 Resposta na˜o-uniforme do detector
A sensibilidade de pixel para pixel no detector e´ varia´vel, ou seja, nem todos os pixels
respondem a um est´ımulo do mesmo modo. Este problema poˆde ser resolvido dividindo
as imagens originais por uma determinada imagem denominada flatfield, obtida com uma
fonte de luz uniforme. Para estas observac¸o˜es obteve-se essa imagem observando um alvo
na cu´pula do telesco´pio, denominada domeflat.
Primeiramente, corrigiram-se estas imagens do efeito supracitado, o crosstalk. De
seguida, e uma vez que para cada banda estavam dispon´ıveis oito imagens do alvo,
combinaram-se as mesmas para obter uma u´nica imagem final. Para tal usou-se uma
rotina do ESO, specialflat, e que usada no IRAF permitiu obter um flatfield final para
cada banda.
Uma vez obtidos os flatfields, dividiram-se as imagens do objecto ja´ corrigidas do
crosstalk pelo flatfield. Para tal usou-se a rotina IMARITH que permite dividir imagens
umas pelas outras. De notar que, tanto as imagens do objecto como as do ce´u, foram
corrigidas deste modo.
2.2.3 Subtracc¸a˜o do sinal do ce´u
As observac¸o˜es foram feitas no infravermelho e, como ja´ mencionado, nas bandas J, H
e Ks. Isto pode tornar-se um problema uma vez que a atmosfera terrestre emite parte
da sua radiac¸a˜o no infravermelho. Portanto, para se ficar apenas com o verdadeiro valor
detectado da fonte, subtraiu-se a emissa˜o do ce´u a`s imagens observadas.
5http://www.eso.org/sci/facilities/lasilla/instruments/sofi/tools/reduction/sofi scripts
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Para este procedimento, construiu-se uma imagem que representasse todas estas
contribuic¸o˜es externas, ou seja, construiu-se o “ce´u”. Isto fez-se recorrendo a`s imagens
obtidas especialmente para este efeito. Estas eram de zonas do ce´u adjacentes a` do en-
xame, com 40 exposic¸o˜es por banda separadas por 2′. Estas imagens sa˜o deslocadas
umas das outras pois isso garante que o mesmo pixel na˜o detecta sempre a mesma es-
trela. Uma vez que ha´ poucas estrelas nestas imagens, e havendo muito mais zonas com
ce´u apenas, a probabilidade de um pixel detectar por duas ou mais vezes um valor de
intensidade elevado e´ baixa. Assim, para um certo pixel calculou-se o valor mediano de
todas as intensidades que detectasse nas 40 imagens, pois a maioria das vezes esse pixel
contabilizava apenas as contagens associadas ao ce´u.
Atrave´s da combinac¸a˜o das 40 imagens com a rotina IMCOMBINE criou-se a ima-
gem do ce´u, em que o valor de cada pixel (xi, yi) era a mediana das contagens nos 40
pixels (xi, yi) das 40 imagens. Esta imagem na˜o tem picos de intensidade e e´ considerada
a contribuic¸a˜o do ce´u das imagens originais. Finalmente, para corrigir a contribuic¸a˜o do
ce´u recorreu-se a` rotina IMARITH para subtrair a imagem deste a`s imagens originais.
2.2.4 Cortar
Todas as imagens obtidas, tanto para o estudo do enxame como para a construc¸a˜o do ce´u,
apresentavam uma faixa preta na margem superior. Ale´m disso, as restantes margens
apresentavam todas muito ru´ıdo. Para evitar que o ru´ıdo fosse tido em conta aquando
da detecc¸a˜o de fontes, recortaram-se as imagens usando a rotina IMCOPY. Esta rotina
permite ir buscar a parte que interessa a` imagem original e assim foi poss´ıvel deixar de
fora as zonas mais escuras e com mais ru´ıdo.
2.2.5 Correcc¸a˜o de bad pixels
No SofI, tal como em todos os detectores, existem alguns pixels denominados bad pixels
que na˜o funcionam correctamente. Neste instrumento em particular a percentagem destes
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pixels e´ de cerca de 0.1%. Os pixels deste tipo na˜o detectam o nu´mero correcto de foto˜es
que chegam ate´ eles. Para colmatar esta falha os observato´rios disponibilizam listas com
estes pixels sob a forma de imagens, vulgarmente conhecidas por ma´scaras. A ma´scara,
obtida atrave´s da pa´gina do ESO, inclui os denominados dead pixels, hot pixels, frame
pixels e noisy pixels.
Para evitar que estes pixels estragados afectassem os resultados, incluiu-se o nome
da ma´scara no cabec¸alho das imagens do enxame. Esta informac¸a˜o foi tida em conta
aquando da combinac¸a˜o das 40 imagens para a construc¸a˜o do mosaico final. Assim, esses
bad pixels foram desprezados e o seu valor na˜o foi contabilizado aquando do ca´lculo da
me´dia do sinal para a construc¸a˜o do mosaico final.
2.2.6 Mosaico
Para obter a imagem final do objecto em estudo combinaram-se as 40 imagens dispon´ıveis
do mesmo. Contruiu-se um mosaico com a rotina IMCOMBINE e para tal calculou-se
primeiramente o deslocamento em pixels que cada imagem tem relativamente a uma
delas, escolhida para ser a de refereˆncia e de pixels (x0, y0). Isto fez-se recorrendo a`
rotina CENTER.
Seleccionaram-se algumas estrelas brilhantes, na˜o saturadas e afastadas da zona
abrangida pelo enxame estelar e tambe´m afastadas entre si. Como entre estas a so-
breposic¸a˜o espacial era grande, foi fa´cil preencher este u´ltimo requisito. Estas estrelas
eram comuns a`s 40 imagens e tinham coordenadas (xi, yi). Recorrendo enta˜o a` rotina
CENTER, determinaram-se as coordenadas dessas estrelas para todas as imagens. Estas
coordenadas foram enta˜o lidas por um programa em C que calculou a me´dia da diferenc¸a
das coordenadas das estrelas de cada uma das 39 imagens e as estrelas da imagem de
refereˆncia, ou seja, (xi − x0, yi − y0).
Usaram-se estes valores na rotina IMCOMBINE, responsa´vel por combinar as di-
versas imagens numa imagem final. O algoritmo usado neste caso foi a me´dia, ou seja, os
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valores dos pixels dos mosaicos resultam de uma me´dia dos valores que os pixels tomam
para as 40 imagens. Os mosaicos finais para as banda J, H e Ks apresentam-se de se-
guida, nas figuras 6, 7 e 8, respectivamente. Estes mosaicos teˆm dimenso˜es de 1571×1579,
1594×1558 e 1587×1554 pixels, para as bandas J, H e Ks.
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Figura 6: Mosaico da regia˜o observada na banda J e onde se inclui o enxame IRS 22.
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Figura 7: Mosaico da regia˜o observada na banda H e onde se inclui o enxame IRS 22.
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Figura 8: Mosaico da regia˜o observada na banda Ks e onde se inclui o enxame IRS 22.
2.3 Fotometria de abertura
Com vista a determinar as magnitudes das estrelas do enxame estelar em estudo, fez-se
a fotometria de abertura nas imagens previamente reduzidas. Este processo inclui va´rios
passos, explicados mais detalhadamente nas secc¸o˜es seguintes:
• Analisar a imagem para determinar o Full Width at Half Maximum (FWHM) e o
desvio padra˜o das contagens do ce´u. Estes paraˆmetros sera˜o usados pelo IRAF para
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a selecc¸a˜o de fontes luminosas na imagem do mosaico final;
• Seleccionar as fontes luminosas;
• Calcular o fluxo para as fontes seleccionadas. O fluxo e´ calculado para o interior de
um c´ırculo com um certo raio em pixels;
• Fazer a correcc¸a˜o de abertura;
• Corrigir o efeito da absorc¸a˜o na atmosfera terrestre;
• Converter as magnitudes instrumentais obtidas com a fotometria de abertura para
as magnitudes do sistema standard adoptado.
Os maiores erros fotome´tricos neste estudo foram causados por uma emissa˜o difusa pro-
veniente de nebulosidades extensas associadas ao pro´prio enxame. Os erros associados a`s
magnitudes obtidas sa˜o na casa das de´cimas de magnitude.
2.3.1 Ana´lise das imagens
Iniciou-se o processo de fotometria analisando as imagens onde esta ia ser aplicada, ou
seja, os mosaicos finais. Esta ana´lise foi feita recorrendo a` rotina IMEXAMINE. Com
esta rotina obtiveram-se os valores dos seguintes paraˆmetros:
• FWHM - Este paraˆmetro e´ a largura a meia altura da PSF – Point Spread Function
– ou a distribuic¸a˜o a duas dimenso˜es da estrela no detector. Foi determinado usando
algumas estrelas de brilho suficiente, na˜o saturadas e que fossem bons exemplares
das estrelas da imagem. Fez-se posteriormente uma me´dia aritme´tica do FWHM.
Nas imagens do objecto este paraˆmetro toma os valores de 3.2, 3.0 e 2.6 para as
bandas J, H e Ks, respectivamente;
• Sigma - Este paraˆmetro e´ o denominado ru´ıdo do ce´u, ou seja, o desvio padra˜o das
contagens do ce´u. Foi calculado sobre a´reas do ce´u afastadas de estrelas e evitando
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pontos pro´ximos das margens. Para as bandas J, H e Ks, toma os seguintes valores
em pixels: 0.43, 0.53 e 0.95.
2.3.2 Selecc¸a˜o das estrelas
Para encontrar as estrelas usou-se a rotina DAOFIND. Esta rotina procurou na imagem
por ma´ximos de intensidade que se estendessem por uma a´rea circular com diaˆmetro
igual ao FWHM definido previamente. De seguida subtriu-se ao sinal dentro dessa a´rea
as contagens estimadas para o sinal de fundo, ou seja, o sinal do ce´u. Dividindo o valor
resultante pelo sigma fez-se uma comparac¸a˜o com o valor de threshold adoptado e se este
u´ltimo fosse acima do valor me´dio do fluxo do ce´u, a detecc¸a˜o era contada como uma
estrela.
O resultado de aplicar a rotina DAOFIND foi uma lista com as coordenadas, em
pixels, das estrelas seleccionadas. Usando o TVMARK foi poss´ıvel visualizar essa mesma
selecc¸a˜o. Esta rotina coloca um pixel colorido no centro de cada estrela para mais fa´cil
identificac¸a˜o da mesma. Deste modo foi mais fa´cil escolher o threshold adequado, ten-
tando encontrar um balanc¸o entre as estrelas va´lidas e as selecc¸o˜es que eram afinal, ru´ıdo,
estrelas saturadas ou objectos pouco luminosos como gala´xias. E´ essencial que o valor de
threshold escolhido permita detectar estrelas pouco brilhantes mas ainda do enxame, sem
no entanto ser ta˜o baixo que seleccione tambe´m muito ru´ıdo. Os valores escolhidos foram,
para as bandas J, H e Ks, 4.5, 4.8 e 4.5 respectivamente. No entanto, recorrendo nova-
mente ao TVMARK, observaram-se algumas estrelas perto do enxame que na˜o haviam
sido detectadas pelo DAOFIND, ainda que em nu´mero reduzido. Estas foram posterior-
mente adicionadas a` lista de estrelas ja´ detectadas, uma vez obtidas as suas coordenadas
com a rotina CENTER.
Obteve-se enta˜o um ficheiro de tipo ASCII com as coordenadas em pixels do centro
das estrelas detectadas com o DAOFIND e das estrelas que foram acrescentadas. A
rotina PHOT usou este ficheiro para calcular as magnitudes das estrelas listadas. Antes
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de correr o PHOT, definiram-se outros paraˆmetros:
• Aperture - constam os va´rios valores dos raios das aberturas usados para a foto-
metria. Usaram-se os valores 2, 3, 4, 6, 8, 10 e 12, em pixels;
• Zmag - este paraˆmetro determina o ponto zero na escala de magnitudes e o valor
usado foi 25. E´ uma constante que permite obter magnitudes com valores com-
para´veis a`s magnitudes do sistema standard adoptado;
• Annulus - raio interior da regia˜o circular onde a contribuic¸a˜o do sinal do ce´u e´
calculada. Neste caso e´ 10 pixels;
• Dannulus - dimensa˜o de uma zona anular cujo raio interior e´ o annulus. O valor
escolhido foi 10 pixels. Ambos os valores do dannulus e do annulus sa˜o baixos para
que na˜o se contabilizem contribuic¸o˜es de outras estrelas pro´ximas da estrela em
questa˜o;
• Calgorithm - este e´ o algoritmo que o IRAF inclui na rotina para determinar a
posic¸a˜o central das estrelas. Neste caso escolheu-se none para que as posic¸o˜es dadas
pelo ficheiro obtido com o DAOFIND fossem tidas como o centro da fonte a analisar;
• Exptime - o tempo de exposic¸a˜o e´ constante para todas as imagens numa mesma
banda. Para a banda H e Ks, o tempo de exposic¸a˜o e´ de 2 segundos enquanto que
para a J e´ de 5 segundos.
2.3.3 Obter as magnitudes
Definidos todos estes paraˆmetros correu-se a rotina PHOT. Esta leu o ficheiro com as
coordenadas do centro das estrelas listadas e calculou o fluxo para cada uma dessas
estrelas. O ca´lculo do fluxo foi feito para o interior de um c´ırculo centrado na fonte e de
raio igual aos diversos valores escolhidos para a abertura. A magnitude obtida e´ dada
pela expressa˜o:
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mag = zmag − 2.5log10(fluxo) + 2.5log10(itime) (8)
onde:
fluxo = soma− (area×msky) (9)
Os paraˆmetros acima referidos sa˜o:
• itime - tempo de exposic¸a˜o da imagem;
• soma - nu´mero total de contagens na aberutra, incluindo o ce´u;
• area - a´rea da abertura em pixels ao quadrado;
• msky - valor das contagens do ce´u.
Para este procedimento entra em conta a regia˜o definida pelo annulus e dannulus e
que e´ sempre exterior a` regia˜o usada para a fotometria. O resultado de aplicar esta rotina
foi um ficheiro com os va´rios valores da magnitude de cada estrela, para as diferentes
aberturas, e respectivo erro.
Usando enta˜o a rotina PDUMP foi poss´ıvel transformar este ficheiro num outro
muito mais simples e que pode ser usado futuramente. O nu´mero de estrelas que figuram
neste ficheiro, para cada uma das bandas J, H e Ks, e´, pela mesma ordem, 3701, 3675 e
3910.
2.3.4 Correcc¸a˜o de abertura
Como foi referido, determinar a abertura consiste em escolher um valor, em pixels, do
raio do c´ırculo que envolve a fonte dentro do qual se calcula o seu fluxo. Uma vez que as
estrelas do enxame, e ate´ da restante a´rea observada, esta˜o bastante pro´ximas e´ por vezes
dif´ıcil escolher a abertura adoptada. A verdade e´ que, para qualquer valor de abertura,
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existira˜o sempre duas contribuic¸o˜es para o fluxo detectado: a da estrela em questa˜o e a
de estrelas vizinhas.
Para determinar o melhor valor do raio a usar para o ca´lculo de magnitudes usou-se
um programa em C cuja func¸a˜o era calcular, para cada uma das estrelas, a distaˆncia a
todas as outras e exibir como resultado o valor mı´nimo obtido. Verificou-se que poucas
estrelas tinham distaˆncias entre si inferiores a 3 pixels. Escolheu-se este valor para o
raio da regia˜o circular onde se calcula a magnitude das estrelas pois a maior parte delas
na˜o tinha nenhuma estrela vizinha a cair dentro desta a´rea circular. Garantiu-se desta
maneira que a contribuic¸a˜o de fluxo de estrelas vizinhas era despreza´vel.
A escolha do valor de 3 pixels foi tambe´m baseada numa ana´lise cuidadosa do perfil
radial de algumas estrelas, atrave´s da rotina IMEXAMINE. Na figura 9 apresenta-se um
exemplo do perfil radial de uma estrela do enxame.
Figura 9: Perfil radial de uma estrela. Gra´fico obtido com a rotina IMEXAMINE do IRAF.
Da ana´lise inferiu-se que as estrelas tinham uma meia largura a` meia altura (Half
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Width at Half Maximum – HWHM) inferior a 3 pixels. Isto reforc¸a a ideia de que um
raio de 3 pixels para a abertura inclui uma percentagem elevada do fluxo das estrelas.
A figura 9 mostra que, a uma distaˆncia superior a 3 pixels, ainda ha´ fluxo da estrela.
Se para uma determinada estrela apenas considerarmos a magnitude calculada dentro da
a´rea circular de 3 pixels de raio, parte do fluxo na˜o sera´ tido em conta e a magnitude da
estrela na˜o sera´ correcta. Para evitar este efeito, fez-se a correcc¸a˜o de abertura.
Observando o perfil radial, e se considerarmos um raio de 10 pixels, vemos que a
essa distaˆncia do centro da fonte praticamente ja´ todo o fluxo da estrela foi contabilizado,
pois o perfil radial estabiliza nas zero contagens (valor me´dio do ce´u). Tomamos enta˜o 10
pixels como o valor ma´ximo para a distaˆncia a que a contribuic¸a˜o da estrela e´ significativa.
Para fazer a correcc¸a˜o de abertura, comec¸ou-se por se calcular a diferenc¸a para uma
determinada estrela:
∆mag = m3 −m10 (10)
em que m3 e´ a magnitude calculada para uma a´rea circular com raio igual a 3 pixels e
m10 para 10 pixels de raio. A diferenc¸a entre as duas, ∆mag, foi calculada para um certo
nu´mero de estrelas representativas do total. Calculou-se ∆mag para estrelas isoladas,
na˜o saturadas e brilhantes. As estrelas deveriam ser brilhantes para que nestas o erro
associado a` expressa˜o (10) fosse menor. Deveriam ainda ser isoladas para que a magnitude
obtida para a abertura de 10 pixels na˜o inclu´ısse a contribuic¸a˜o de estrelas vizinhas. De
seguida foi feita uma me´dia de ∆mag de todas estas estrelas. Este valor me´dio, ∆mag,
foi usado para ser posteriormente subtra´ıdo ao valor da magnitude para a abertura com
raio igual a 3 pixels:
mJ = m3 −∆mag (11)
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em que mJ e´ a magnitude corrigida da abertura, neste caso, para a banda J e m3 e´ a
magnitude para a abertura de 3 pixels. De modo a seleccionar as estrelas para o ca´lculo
da parcela ∆mag, analisaram-se as duas varia´veis em causa: a distaˆncia mı´nima a outras
estrelas e a sua magnitude. Para cada banda, os valores usados para estas varia´veis
foram:
• Banda J: Distaˆncia superior a 20 pixels e magnitude entre 15 e 18;
• Banda H: Distaˆncia superior a 23 pixels e magnitude inferior a 18;
• Banda Ks: Distaˆncia superior a 23 pixels e magnitude inferior a 18.
Com a primeira selecc¸a˜o de estrelas preenchendo estes requisitos foi calculada a
parcela ∆mag, bem como o seu desvio padra˜o. Uma vez que para todas as bandas o
desvio padra˜o era uma fracc¸a˜o significativa do valor da me´dia e na˜o sendo este, portanto,
um valor aceita´vel, foi feita uma ana´lise mais cuidada e detalhada, analisando caso a caso.
Chegou-se enta˜o a` conclusa˜o que algumas das fontes seleccionadas eram, na verdade, ou
ru´ıdo, ou estrelas demasiado perto das margens e tambe´m rodeadas de ru´ıdo ou estrelas
saturadas. Em alguns casos detectaram-se ainda estrelas demasiado perto de outras
extremamente brilhantes e cuja fotometria englobava o fluxo da estrela vizinha. Todos
estes casos foram removidos da lista de estrelas e uma nova me´dia ∆mag foi calculada.
Verificaram os crite´rios 96, 61 e 72 estrelas para as bandas J, H e Ks respectivamente.
Por fim, os valores encontrados para as varia´veis em causa foram:
• Banda J: ∆mag = 0.32 e σ = 0.08
• Banda H: ∆mag = 0.28 e σ = 0.07
• Banda Ks: ∆mag = 0.20 e σ = 0.08
Concluiu-se, deste modo, a correcc¸a˜o de abertura.
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2.3.5 Correcc¸a˜o da extinc¸a˜o atmosfe´rica
Ao passar pela atmosfera terrestre, parte da luz proveniente das estrelas e´ absorvida.
Isto faz com que a magnitude observada das estrelas aumente, pois parte do seu fluxo
perde-se. Para contrabalanc¸ar este efeito, efectuou-se correcc¸a˜o da extinc¸a˜o atmosfe´rica.
A magnitude da estrela vista acima da atmosfera da Terra pode ser obtida atrave´s das
expresso˜es:
m0J = mJ − kJXJ (12)
m0H = mH − kHXH (13)
m0Ks = mKs − kKsXKs (14)
onde m0 e´ a magnitude acima da atmosfera, m e´ a magnitude corrigida da abertura,
kJ , kH e kKs os coeficientes de extinc¸a˜o de cada banda e Xi as massas-de-ar. Para os
coeficientes de extinc¸a˜o usaram-se os valores t´ıpicos para La Silla, nomeadamente:
• kJ = 0.11
• kH = 0.06
• kKs = 0.07
Os valores das massas-de-ar figuram nos cabec¸alhos das 40 imagens de cada banda.
A massa-de-ar apresentava-se razoavelmente constante durante as observac¸o˜es de cada
configurac¸a˜o de 40 imagens. O tempo de observac¸a˜o durou, para a banda J, cerca de
uma hora e meia e para as bandas H e Ks aproximadamente uma hora. A diferenc¸a entre
o ma´ximo e o mı´nimo da massa-de-ar varia entre 0.008 para a banda H e 0.087 para a
banda Ks. Foi feita uma me´dia aritme´tica com as imagens e os resultados seguem-se:
• XJ = 1.070
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• XH = 1.040
• XKs = 1.110
Calculando o valor de kX para todas as bandas, e usando as equac¸o˜es (12), (13) e
(14), fez-se a correcc¸a˜o da extinc¸a˜o atmosfe´rica para todas as estrelas.
2.3.6 Transformac¸a˜o para o sistema padra˜o
Finalmente converteram-se as magnitudes obtidas com o instrumento nas magnitudes do
sistema standard. Isso foi feito recorrendo a estrelas catalogadas, cujas magnitudes no
sistema standard sa˜o bem conhecidas. Para tal usaram-se imagens de estrelas padra˜o
e consultou-se a base de dados 2MASS6. Uma comparac¸a˜o directa entre magnitudes
permitiu obter as constantes denominadas “pontos zero” que convertem as magnitudes
instrumentais em magniutdes do sistema standard atrave´s da equac¸a˜o:
PontoZero = minstrumental −mstandard (15)
• Estrelas padra˜o
As estrelas padra˜o sa˜o estrelas com magnitudes conhecidas e catalogadas. Foram
observadas duas estrelas padra˜o na mesma noite em que foi observado o enxame
estelar. Fazendo a fotometria dessas estrelas padra˜o foi poss´ıvel comparar os valores
obtidos para as magnitudes instrumentais destas com os valores tabelados.
As duas estrelas padra˜o estudadas foram as estrelas sj9136 e a sj9132. De acordo
com Persson et al (1998) as suas respectivas magnitudes nas bandas J, H e Ks sa˜o
as que se seguem na tabela 2.
Foram observadas na noite de 1 de Janeiro de 2008 e, uma vez que sa˜o ambas estrelas
muito brilhantes, os tempos de exposic¸a˜o foram de apenas 2 segundos. Para cada
6O 2MASS, ou Two Micron All Sky Survey, e´ um projecto conjunto entre a Universiy of Massachusetts e o
Infrared Processing and Analysis Center/California Institute of Technology, fundado pela National Aeronautics
and Space Administration e pela National Science Foundation, E.U.A.
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uma das bandas obtiveram-se 5 imagens que foram processadas de acordo com o
me´todo acima descrito, com ligeiras alterac¸o˜es na secc¸a˜o relativa a` construc¸a˜o do
ce´u. Assim, e por ordem, foram aplicadas as seguintes correcc¸o˜es:
1. Correcc¸a˜o de crosstalk - Feita utilizando a mesma rotina fornecida pela
equipa do SofI, na pa´gina de Internet oficial do ESO;
2. Resposta do detector - Neste caso usou-se, para cada banda, o flatfield pre-
viamente elaborado e dividiram-se as imagens das estrelas padra˜o pelo mesmo;
3. Ce´u - Para as estrelas padra˜o na˜o foram feitas observac¸o˜es de zonas adjacentes
especificamente para a construc¸a˜o do ce´u. Usaram-se antes as pro´prias imagens
para esse efeito. O ce´u a subtrair a` primeira imagem resultou da aplicac¸a˜o do
IMCOMBINE a`s restantes quatro. Para a segunda imagem repetiu-se o pro-
cedimento e assim sucessivamente. O importante e´ que cada uma das imagens
tenha um ce´u a ser-lhe subtra´ıdo que foi constru´ıdo sem a sua pro´pria con-
tribuic¸a˜o. Neste caso os paraˆmetros usados na rotina foram os mesmos que
anteriormente;
4. Cortar as imagens - Uma vez que so´ interessava fazer a fotometria de uma
estrela em particular, na˜o foi necessa´rio cortar as margens;
5. Correcc¸a˜o dos bad pixels - Para as estrelas padra˜o na˜o se corrigiram os bad
pixels porque se verificou que na estrela em causa, e na sua vizinhanc¸a, na˜o
existiam nenhuns destes pixels;
6. Fotometria das estrelas padra˜o - Com as imagens previamente corrigidas
aplicou-se a fotometria de abertura a`s estrelas padra˜o. Um cuidado a ter foi
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a escolha correcta da estrela padra˜o pois nas imagens surgiam diversas estre-
las. Afim de evitar calcular a magnitude da estrela errada, foi necessa´rio uma
cuidadosa comparac¸a˜o entre as imagens da estrela padra˜o disponibilizadas por
Persson et al. (1998) e as nossas observac¸o˜es. Feito isto, obtiveram-se as coor-
denadas da estrela em questa˜o colocando o cursor no centro da estrela e lendo
a respectiva posic¸a˜o. Mais tarde esta posic¸a˜o foi definida de um modo mais
preciso uma vez que na rotina PHOT o paraˆmetro calgorithm estava definido
como centroid. Isto permitiu que a rotina PHOT recalculasse a posic¸a˜o exacta
do centro da estrela em causa.
Tendo a lista com as posic¸o˜es da estrela padra˜o nas 5 imagens por banda
foi enta˜o feita uma ana´lise a`s imagens para se determinar alguns paraˆmetros
fulcrais, como o FWHM, o sigma, o annulus, o dannulus e a abertura a usar.
A abertura escolhida foi de 15 pixels, sendo este valor baseado no estudo do
perfil radial das estrelas. Observando o mesmo, concluiu-se que 15 pixels seria
um valor aceita´vel uma vez que inclu´ıa todo o fluxo da estrela e exclu´ıa con-
tribuic¸o˜es de estrelas vizinhas. O annulus e dannulus foram, respectivamente,
20 e 10 pixels. Os restantes paraˆmetros encontram-se na tabela 3, para cada
estrela e banda.
Tabela 3: Paraˆmetros usados na fotometria de abertura das estrelas padra˜o.
sj9132 sj9136
Banda FWHM σ FWHM σ
J 4.00 2.12 3.77 2.13
H 3.84 4.56 3.60 5.11
Ks 3.63 7.33 3.17 7.56
Com todos os paraˆmetros devidamente escolhidos, correu-se enta˜o a rotina
PHOT para as coordenadas das duas estrelas padra˜o. As magnitudes obtidas
foram extra´ıdas para um ficheiro para continuac¸a˜o das correcc¸o˜es associadas a`
fotometria;
7. Correcc¸a˜o atmosfe´rica - A correcc¸a˜o seguinte foi a da extinc¸a˜o atmosfe´rica.
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Foi feita exactamente como no caso do enxame estelar. Os coeficientes de
extinc¸a˜o usados foram os mesmos e verificou-se que a massa-de-ar se manteve
aproximadamente constante ao longo do per´ıodo de observac¸o˜es. Para a estrela
padra˜o sj9132 os valores de massa-de-ar foram 1.11 para a banda J e H e 1.10
para a banda Ks. Ja´ para a estrela sj9136 a massa-de-ar tomou o valor de 1.25
para todas as bandas.
Finalmente foi feita uma me´dia aritme´tica dos 5 valores de magnitude obtidos por
banda e para cada estrela. Os desvios padra˜o destas me´dias variam entre 0.007
e 0.014 demonstrando a fiabilidade dos resultados. Fez-se enta˜o a comparac¸a˜o do
valor de magnitude instrumental obtido com a nossa fotometria e a magnitude stan-
dard da estrela padra˜o. Depois de feita a subtracc¸a˜o como anteriormente explicado
obtiveram-se os valores dos pontos zero por banda para as duas estrelas e de novo
uma me´dia aritme´tica entre os dois valores e´ aplicada. O resultado e´ apresentado
na tabela 4.





Tendo obtido estes valores, finalizou-se a fotometria do enxame, subtraindo os pon-
tos zera a`s magnitudes instrumentais. Deste modo obteve-se um ficheiro, por banda,
com as coordenadas em pixels da posic¸a˜o das estrelas detectadas e a sua respectiva
magnitude standard.
• Estrelas da base de dados 2MASS
Apesar dos valores para os pontos zero utilizados terem sido os obtidos com o
processo acima descrito, estes foram tambe´m calculados usando estrelas do 2MASS.
Analisando um campo de visa˜o com 2′ e centrado na fonte IRAS em estudo escolheram-
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se duas estrelas isoladas e que estivessem tambe´m presentes nas imagens do enxame
estelar. Sabendo as magnitudes do sistema standard dessas estrelas, dadas pelo
2MASS, fez-se uma comparac¸a˜o directa com as magnitudes obtidas com a foto-
metria de abertura para as mesmas. Os pontos zero obtidos resultaram de uma
me´dia aritme´tica e tinham valores bastante semelhantes aos que haviam sido cal-
culados com as estrelas padra˜o. Por banda tem-se PZ J = 2.150, PZH = 1.936 e
PZKs = 2.654.
2.4 Correspondeˆncia entre bandas
Antes de fazer a correspondeˆncia entre bandas fez-se uma nova selecc¸a˜o a`s fontes detec-
tadas. Assim sendo, escolheram-se apenas as fontes cujos erros associados a` magnitude
calculada para a abertura de 3 pixels e de 2 pixels fosse inferior a 0.5. Neste caso tem-se,
para a banda J, H e Ks, respectivamente, 3337, 3394 e 3400 estrelas.
Para determinarmos as cores J-H e H-Ks destas estrelas foi necessa´rio identificar que
estrelas foram detectadas simultaneamente nas treˆs bandas. Isso fez-se recorrendo a um
programa capaz de efectuar a correspondeˆncia entre as coordenadas das estrelas nas treˆs
bandas diferentes. O processo decorre em duas fases:
2.4.1 Referencial Comum
Colocaram-se todas as estrelas no mesmo referencial, pois aquando da obtenc¸a˜o das ima-
gens este na˜o era o mesmo para as treˆs bandas. Admitiu-se a` partida que a transformac¸a˜o
entre as treˆs bandas era uma translacc¸a˜o. Comec¸ou-se por se escolher a banda Ks como
a banda de refereˆncia. Escolheram-se 10 estrelas cujas posic¸o˜es abrangiam, de um modo
aproximadamente uniforme, toda a imagem. Com as coordenadas destas estrelas nas
bandas J e H foi feita uma me´dia aritme´tica dos desvios dessas estrelas relativamente a`
banda de refereˆncia. De notar que todas estas operac¸o˜es foram realizadas nos mosaicos
finais de cada banda.
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No entanto as imagens poderiam apresentar uma outra diferenc¸a entre si, nomeada-
mente no que toca a` rotac¸a˜o. Embora aparentemente os treˆs mosaicos tivessem todos a
mesma orientac¸a˜o, poderiam estar ligeiramente rodados uns relativamente aos outros, de
um modo impercept´ıvel. Para averiguar este feno´meno, escolheram-se duas estrelas na
banda de refereˆncia e calculou-se o declive da recta que as unia. Repetiu-se o processo
para as mesmas duas estrelas nas bandas J e H. Como o declive da recta entre as estrelas
escolhidas era o mesmo, dentro da incerteza admitida para este paraˆmetro, concluiu-se
que na˜o ha´ qualquer tipo de rotac¸a˜o significativa entre as treˆs bandas.
2.4.2 Correspondeˆncia entre coordendas
Fez-se um programa para calcular a correspondeˆncia entre as coordenadas das treˆs ban-
das. A primeira coisa a fazer foi converter as coordenadas das estrelas da banda J e
H para o sistema de coordenadas da banda Ks de acordo com os valores dos desvios ja´
obtidos. De seguida, para cada estrela da banda Ks percorreu-se a lista de estrelas em J e
em H e seleccionaram-se as que estivessem a uma distaˆncia inferior a 1 pixel. A selecc¸a˜o
so´ seria va´lida se a distaˆncia fosse inferior a este limite para ambas as bandas.
Foram analisados diversos valores de distaˆncia mı´nima, a fim de avaliar qual o mais
adequado. No fim de alguns testes, foi escolhido o valor de 1 pixel. Este valor e´ um
bom compromisso entre as estrelas correctamente identificadas e o ru´ıdo, minimizando
a probabilidade de haver falsas detecc¸o˜es uma vez que e´ um valor inferior a` dimensa˜o
t´ıpica das estrelas. Foram detectadas 999 estrelas comuns a`s treˆs bandas. Tem-se por
fim um ficheiro com as estrelas detectadas nas treˆs bandas em estudo, com as respectivas
coordenadas, magnitudes ja´ no sistema standard, erros associados a essas magnitudes e
cores J-H e H-Ks. O erro apresentado e´ o erro associado a` magnitude instrumental para
a abertura de 3 pixels, dado pelo ficheiro resultante da aplicac¸a˜o da rotina PHOT. Um
exemplo do ficheiro e´ apresentado na tabela 5.
Nesta tabela as colunas x e y sa˜o as coordenadas no eixo de x e de y da estrela, e as
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Tabela 5: Exemplo do ficheiro final que se obte´m com as magnitudes e as cores para cada
banda.
x y J ∆J H ∆H Ks ∆Ks J-H H-Ks
448.2 251.4 18.892 0.104 17.904 0.101 17.476 0.124 1.08 0.428
554.8 250.7 19.700 0.150 18.608 0.145 18.325 0.188 1.09 0.283
380.7 253.4 17.306 0.046 16.378 0.047 15.923 0.051 0.928 0.455
764.6 252.8 18.468 0.080 17.746 0.091 17.403 0.108 0.722 0.343
787.3 252.8 17.119 0.042 16.242 0.044 15.804 0.047 0.877 0.438
... ... ... ... ... ... ... ... ... ...
restantes colunas sa˜o o valor da magnitude e respectivo erro para cada uma das bandas
e as cores.
2.5 Histogramas e erros
Para cada banda fez-se um histograma das magnitudes standard das estrelas. Todos os
histogramas apresentam as magnitudes calculadas entre os valores 10 e 25, distribu´ıdas
por intervalos de 0.4 magnitudes. As estrelas usadas para cada banda sa˜o apenas aquelas
cujo erro associado a` magnitude instrumental e´ ≤ 0.5. Assim, para as bandas J, H e Ks,
tem-se, respectivamente, as figuras 10, 11 e 12.
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Figura 10: Histograma da banda J. Total de estrelas: 3337.






Figura 11: Histograma da banda H. Total de estrelas: 3394.
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Figura 12: Histograma da banda Ks. Total de estrelas: 3400.
Atrave´s da ana´lise destes histogramas foi poss´ıvel determinar um limite de comple-
tude para cada banda. Ou seja, ate´ uma determinada magnitude todas as estrelas foram
detectadas e a amostra e´ completa. Assim, para a banda J, H e Ks, respectivamente,
considera-se que a amostra de estrelas esta´ completa ate´ uma magnitude de 19.5, 18 e
17.5.
Para avaliar os erros associados a`s magnitudes instrumentais fez-se um gra´fico, para
cada banda, que demonstrasse a relac¸a˜o entre estes dois paraˆmetros, apresentados nas
figuras 13, 14 e 15.
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Figura 14: Erros da magnitude instrumental para a banda H.
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Figura 15: Erros da magnitude instrumental para a banda Ks.
E´ poss´ıvel comparar os gra´ficos anteriores com os limites de completude dados pelos
histogramas. Assim, por exemplo, para a banda J verifica-se que todas as estrelas com
magnitudes inferiores ao limite de completude desta banda, 19.5, teˆm erros inferiores
ao limite escolhido, ou seja, erros ≤ 0.2. A amostra de estrelas abaixo deste valor e´,
portanto, completa e sem erros demasiado elevados. Ale´m disso, as estrelas com erros
≤ 0.2 teˆm magnitude ma´xima de 20.5. Ou seja, embora o detector na˜o detecte todas as
estrelas com magnitudes compreendidas entre 19.5 e 20.5, pois excedem ja´ o limite de
completude, as que detecta esta˜o ainda dentro dos limites de erro estabelecidos e podem
ser usadas em ana´lises futuras. Para as bandas H e Ks e´ poss´ıvel extrair uma conclusa˜o
semelhante.
Para os resultados posteriores, e para cada banda, foram apenas consideradas estre-
las cujos erros associados a` magnitude instrumental fossem ≤ 0.2. Existem 2567, 2791 e
2798 estrelas que obedecem a este crite´rio nas bandas J, H e Ks.
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2.6 Combinac¸a˜o das treˆs bandas
Uma maneira pra´tica de visualizar simultaneamente as treˆs bandas consiste em conjugar
as mesmas numa so´ imagem a cores. Deste modo e´ poss´ıvel tirar concluso˜es sobre a cor
de algumas estrelas e fazer uma comparac¸a˜o mais directa entre elas. Antes de se poder
juntar as imagens das bandas J, H e Ks verificou-se se a informac¸a˜o para as coordenadas
equatoriais que veˆm no cabec¸alho das imagens era a correcta.
Para verificar se as coordenadas dadas pelo cabec¸alho dos mosaicos eram as ver-
dadeiras coordenadas equatoriais do enxame compararam-se os mosaicos com imagens
cujas coordenadas se sabia a` partida serem as correctas. Tal foi feito recorrendo a` base
de dados do 2MASS. Desta comparac¸a˜o concluiu-se que as coordenadas dos objectos das
nossas imagens eram diferentes das coordenadas indicadas pelo 2MASS. Ou seja, a in-
formac¸a˜o para as coordenadas que esta´ dispon´ıvel no cabec¸alho dos mosaicos esta´ errada.
Recorrendo ao programa KOORDS aplicou-se a astrometria das imagens do 2MASS aos
mosaicos e o resultado final foi um novo sistema de coordenadas equatoriais, desta vez
correcto.
Finalmente foi poss´ıvel conjugar as treˆs imagens no sistema RGB. Cada banda e´
afecta a uma das cores, nomeadamente: a banda Ks corresponde a` cor vermelha, a banda
H a` verde e a J a` azul. Todo o processo foi feito utilizando o programa KVIS e o resultado
final e´ uma imagem RGB do enxame estelar, presente na imagem 16.
Um ponto importante a referir e´ o facto das imagens ate´ agora estudadas estarem
rodadas 270o. Isto verificou-se facilmente pela comparac¸a˜o com as imagens do 2MASS,
correctamente orientadas.
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Figura 16: Imagem RGB do enxame IRS22. A banda Ks corresponde a` cor vermelha, a banda
H a` cor verde e a banda J a` cor azul.
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3.1 Distribuic¸a˜o espacial de estrelas
Afim de evidenciar melhor a estrutura espacial da regia˜o observada na direcc¸a˜o da fonte
IRAS 08485-4419, construiu-se o mapa da densidade de estrelas. Usou-se a banda Ks,
uma vez que nesta banda a extinc¸a˜o e´ minimizada. A densidade de estrelas por unidade
de a´rea foi obtida contando o nu´mero de estrelas contidas em caixas quadradas com
30′′ × 30′′ de a´rea, distanciadas de ∼ 15′′ tanto em declinac¸a˜o como em ascenc¸a˜o recta,
numa amostragem de tipo Nyquist. Esta contagem foi feita recorrendo ao ficheiro com
as magnitudes standard das estrelas na banda Ks e respectivas posic¸o˜es, usando apenas
as estrelas com erros em magnitude inferiores a 0.2. Para obter um nu´mero inteiro de
intervalos na˜o foram consideradas detecc¸o˜es nas margens, tendo apenas em conta estrelas
que estivessem no intervalo [6,1581] pixels na direcc¸a˜o do eixo x e no intervalo [42,1512]
pixels, na direcc¸a˜o do eixo y. O ficheiro resultante da contagem tera´, enta˜o, o nu´mero de
estrelas em cada uma das 29 × 27 caixas.
Com estes valores, foi constru´ıda uma imagem utilizando a rotina RTEXTIMAGE
do IRAF. Esta rotina transforma um ficheiro de texto numa imagem de tipo fits. Isto
e´, usa o ficheiro com a contagem de estrelas para obter uma imagem com 29× 27 pixels
em que cada pixel tem o valor do nu´mero de estrelas do respectivo intervalo. Analisou-se
esta imagem numa zona afastada da zona central, pois no centro a densidade de estrelas e´
maior, e obteve-se o valor me´dio da densidade de estrelas de campo e o respectivo desvio
padra˜o. O valor encontrado para a me´dia foi de 11.5 contagens e o desvio padra˜o, ou σ, 1.3
contagens. Estes valores correspondem a 169 e 19 estrelas por arcmin2, respectivamente.
O diagrama de contornos da densidade de estrelas da regia˜o apresentado na figura
17 tem como contorno inicial a me´dia e os restantes contornos teˆm valores separados de
2σ. O contorno ma´ximo tem o valor de 38 estrelas por pixel, ou seja, 558 estrelas por
arcmin2.
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Figura 17: Diagrama de contorno da densidade de estrelas por unidade de a´rea (arcmin−2),
centrado na posic¸a˜o da fontes IRAS. Os contornos teˆm valores separados de 2σ, iniciando-se no
n´ıvel me´dio de densidade de estrelas de campo. O quadrado no canto inferior direito representa o
tamanho das caixas usadas para a contagem das estrelas. As regio˜es descritas esta˜o assinaladas
com as respectivas letras.
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Analisando o diagrama, verifica-se a existeˆncia de duas estruturas, estando o seu
centro devidamente assinalado na figura 17. A estrutura A e´ a mais central e de maior
destaque. Tem um aspecto circular e o seu centro esta´ pro´ximo da localizac¸a˜o da fonte
IRAS. O enxame engloba ainda uma sub-estrutura, denominada B, que esta´ ligeiramente
abaixo e a` direita do centro do enxame. O contorno mais pro´ximo do centro desta sub-
estrutura na˜o esta´ separado do contorno anterior por um valor de 2σ, como os restantes,
mas antes de 1σ.
Cada estrutura corresponde a uma concentrac¸a˜o mais elevada de estrelas. Por isso,
estamos na presenc¸a de um enxame de estrelas contendo dois picos, ou sub-enxames.
Ale´m disso, neste enxame a maior parte das estrelas esta˜o concentradas na regia˜o A.
3.2 Distribuic¸a˜o radial da densidade de estrelas
Para se poder analisar o modo como o nu´mero de estrelas se distribui espacialmente no
interior do enxame, fez-se um gra´fico do perfil radial da densidade de estrelas. Considerou-
se como ponto central o centro da regia˜o delimitada pelo contorno ma´ximo. Este ponto
correspondera´ a um raio de 0 pc e sera´ denominado de aqui em diante como o centro do
enxame estelar.
Para calcular a distaˆncia do ponto considerado como o centro do enxame ate´ aos
contornos foi usada a me´dia geome´trica entre a distaˆncia ao longo do eixo dos x e do eixo
dos y, uma vez que na˜o havia nenhuma direcc¸a˜o priveligiada. O resultado e´ apresentado
na figura 18.
Recorrendo ao perfil radial do enxame foi poss´ıvel determinar duas regio˜es circulares
centradas no mesmo. Tem-se uma regia˜o circular que engloba apenas a estrutura principal
do enxame, a estrutura A. Esta regia˜o tem um raio de aproximadamente 1′, definido
como a zona onde a densidade de estrelas se torna igual a` densidade me´dia de estrelas do
ce´u + 2σ, ou seja, igual a 207 estrelas por arcmin2. Tal ocorre para uma distaˆncia de
0.21 pc do centro. A outra regia˜o circular e´ tambe´m centrada no enxame, mas com um
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Figura 18: Distribuic¸a˜o radial da densidade de estrelas por arcmin2. A linha horizontal a
tracejado representa a densidade me´dia do ce´u e tem o valor de 169 estrelas por arcmin2. A
linha ponteada vertical representa a distaˆncia a que a densidade de estrelas iguala a densidade
me´dia do ce´u + 2σ.
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raio de cerca de 2′. Este valor foi escolhido de modo a que esta segunda regia˜o abranja
tanto a estrutura A como a sub-estrutura B e corresponde a um raio de 0.42 pc.
3.3 Diagramas cor-cor e cor-magnitude
3.3.1 Diagramas cor-cor
Uma maneira de analisar a populac¸a˜o estelar de um enxame e´ atrave´s de diagramas
cor-cor e cor-magnitude. Para construir estes diagramas usaram-se apenas as detecc¸o˜es
comuns a`s bandas J, H e Ks e cujos erros associados a` magnitude instrumental fossem
≤ 0.2. O diagrama cor-cor (J-H vs H-Ks) da regia˜o do enxame encontra-se na figura 19.
Neste diagrama, o locus das estrelas da sequeˆncia principal sem extinc¸a˜o esta´ repre-
sentado por uma linha so´lida azul, de acordo com Koornneef (1983). A seta representa
o vector de avermelhamento de acordo com a lei de extinc¸a˜o do meio interestelar dada
por Rieke & Lebofsky (1985). As linhas vermelhas a tracejado intersectam a linha da
sequeˆncia principal e sa˜o paralelas ao vector de avermelhamento. Ao longo destas linhas
esta˜o marcados quadrados azuis a intervalos de 10 magnitudes de extinc¸a˜o visual. A
banda entre estas duas linhas vermelhas e´ denominada por banda de avermelhamento
para as fotosferas estelares normais. Como se verifica, a maior parte das estrelas localiza-
se nesta banda e sa˜o estrelas da sequeˆncia principal avermelhadas de acordo com a lei de
extinc¸a˜o usada. De facto, as estrelas com fotosferas normais teˆm cores que as colocam
ou directamente sobre a sequeˆncia principal ou nesta banda de avermelhamento (Lada &
Adams 1992).
A` direita e ja´ fora da banda de avermelhamento encontram-se fontes com um ex-
cesso de emissa˜o no infravermelho, ou seja, com maior emissa˜o na banda Ks. Estes
objectos sa˜o geralmente objectos estelares jovens embebidos e o seu excesso de emissa˜o
no infravermelho deve-se a` presenc¸a de material circum-estelar a` sua volta (Adams et al.
1987).
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Figura 19: Diagrama cor-cor (J-H vs H-Ks). A linha azul representa a sequeˆncia principal
(Koornneef 1983) e as linhas a tracejado representam a lei de extinc¸a˜o. A seta correponde a
uma extinc¸a˜o de AV=10 mag, produzida pelo meio interestelar (Rieke & Lebofsky 1985).
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Podemos ainda comparar as cores das fontes dentro e fora da regia˜o circular definida
anteriormente. Neste caso usou-se a regia˜o circular de raio 2′ de modo a abranger todo
o enxame. Fora desta regia˜o o ce´u esta´ menos contaminado com poss´ıveis membros do
enxame e sera´ mais representativo da populac¸a˜o de estrelas de campo. Apresentam-se
os diagramas cor-cor para as estrelas dentro da regia˜o escolhida e fora desta, respectiva-
mente, na figura 20.
A populac¸a˜o de estrelas fora da zona circular centrada no enxame e´ essencialmente
composta por estrelas avermelhadas e da sequeˆncia principal. A sua extinc¸a˜o atinge
aproximadamente AV ∼ 10–15 magnitudes. Ha´ poucas fontes com excesso de emissa˜o
infravermelha. No entanto dentro da regia˜o circular com raio de 2′ a populac¸a˜o estelar
e´ bastante diferente. Neste caso ha´ um maior nu´mero de fontes fora da banda de aver-
melhamento, correspondendo a fontes com excesso de emissa˜o infravermelha. Ale´m disso
as extinc¸o˜es visuais sa˜o tambe´m mais elevadas, na ordem de AV ∼ 20–30 magnitudes.
Isto indica que existe maior extinc¸a˜o na direcc¸a˜o do enxame e que existe uma populac¸a˜o
de estrelas jovens que esta´ sobreposta a` populac¸a˜o de estrelas de campo. Estas sa˜o as
estrelas que constituem o enxame em estudo.
3.3.2 Diagramas cor-magnitude
As concluso˜es anteriormente descritas podem ser confirmadas atrave´s de diagramas cor-
magnitude (Ks vs H-Ks). Tal como os diagramas cor-cor, tambe´m estes foram elaborados
para as detecc¸o˜es com erros associados a` magnitude instrumental ≤ 0.2 e apenas para
as detecc¸o˜es que fossem comuns a`s bandas H e Ks. Os diagramas cor-magnitude foram
constru´ıdos tanto para o exterior como para o interior da regia˜o circular de raio 2′ e
centrada no enxame, apresentando-se na figura 21.
Em ambos os diagramas cor-magnitude a linha so´lida representa o locus da sequeˆncia
principal (SP) de idade zero (Siess et al. 2000), calculada para a distaˆncia a que a Vela
se encontra, isto e´, 700 pc. As magnitudes e cores das estrelas de tipo A0, K0 e M5 esta˜o
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Figura 20: Diagrama cor-cor (J-H vs H-Ks) para as estrelas dentro (esquerda) e fora (direita)
de uma regia˜o circular com raio 2′ e centrada no enxame estelar. A linha azul representa a
sequeˆncia principal (Koornneef 1983) e as linhas a tracejado indicam a lei de extinc¸a˜o. A seta
correponde a uma extinc¸a˜o de AV=10 mag, produzida pelo meio interestelar (Rieke & Lebofsky
1985).
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Figura 21: Diagrama cor-magnitude (Ks vs H-Ks) para as estrelas dentro (esquerda) e fora
(direita) de uma regia˜o circular com raio 2′ e centrada no enxame estelar. A linha representa
a sequeˆncia principal de idade zero para a distaˆncia da regia˜o C da Vela, onde a localizac¸a˜o de
estrelas de tipo A0, K0 e B5 esta´ marcada. A seta simboliza o vector avermelhamento para
AV = 10 mag (Rieke & Lebofsky 1985).
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simbolizadas por um c´ırculo preenchido.
Analisando o diagrama cor-magnitude respeitante a` zona exterior a` regia˜o circular
verifica-se que as estrelas esta˜o, em me´dia, mais pro´ximas da sequeˆncia principal de idade
zero do que as estrelas dentro da regia˜o circular. As estrelas com menores valores de
magnitude Ks e, portanto, mais brilhantes, sa˜o maioritariamente estrelas da sequeˆncia
principal que se encontram localizadas a` frente da nuvem molecular. Apresentam-se
ligeiramente avermelhadas devido a` extinc¸a˜o provocada pelo meio interestelar e na˜o pela
nuvem em si.
Quanto a`s estrelas com maiores valores de magnitude Ks, encontram-se sobretudo
abaixo da posic¸a˜o das estrelas de tipo M5 no locus da sequeˆncia principal. Estas conti-
nuam a ser estrelas da sequeˆncia principal e o facto de na˜o estarem ao longo do locus do
diagrama significa apenas que se encontram a uma distaˆncia superior a`quela usada para
calcular a sequeˆncia principal desenhada. Ou seja, sa˜o estrelas a distaˆncias superiores
a 700 pc e, portanto, situam-se atra´s da nuvem molecular da Vela. O seu menor brilho
deve-se, portanto, ao facto de estarem mais longe, e a sua maior dispersa˜o em extinc¸a˜o
deve-se ao avermelhamento que sofrem na˜o so´ pelo meio interestelar mas tambe´m pela
pro´pria nuvem.
Ja´ na regia˜o dentro da a´rea circular de 2′ as estrelas, supostamente membros do en-
xame, esta˜o mais afastadas da SP de idade zero. Este afastamento deve-se a uma maior
extinc¸a˜o na direcc¸a˜o central do enxame e uma maior dispersa˜o horizontal das estrelas
deve-se a` extinc¸a˜o provocada pela nuvem. Na realidade, as estrelas que fazem efectiva-
mente parte do enxame esta˜o mais envolvidas pela poeira e e´ natural que a extinc¸a˜o na
sua direcc¸a˜o seja maior.
Outro facto que pode ser responsa´vel pelo afastamento das estrelas do enxame rela-
tivamente a` SP de idade zero e´ o excesso de emissa˜o na banda do infravermelho, prove-
niente da mate´ria circum-estelar. De facto, como vimos no diagrama cor-cor, no interior
da regia˜o em causa ha´ muito mais estrelas com excesso de infravermelho do que no seu
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exterior.
Desta ana´lise podemos concluir que nos encontramos na presenc¸a de um enxame
constitu´ıdo por uma populac¸a˜o de estrelas jovens embebidas e localizadas dentro de um
raio de 2′ centrado no mesmo.
3.4 Func¸o˜es de luminosidade
A func¸a˜o de luminosidade da banda Ks (FLKs) de um enxame embebido e´ um dos
me´todos utilizados para inferir a IMF e a idade desse mesmo enxame. A FLKs de-
pende na˜o so´ da func¸a˜o de massa inicial subjacente como tambe´m da relac¸a˜o massa-
luminosidade. Por outro lado, para derivar a func¸a˜o de massa inical de um enxame ha´
que ter em conta dois factores: a extinc¸a˜o que as fontes sofrem e o excesso de emissa˜o no
infravermelho.
Para que se possa avaliar a func¸a˜o de luminosidade de um enxame tendo em atenc¸a˜o
a extinc¸a˜o varia´vel que o possa afectar, pode-se aplicar o me´todo de Massi et al. (2006),
que permite “desavermelhar” as estrelas. Este me´todo calcula, para estrelas a uma dada
distaˆncia, o valor das suas magnitudes Ks se a extinc¸a˜o que as afectasse fosse zero, ou
seja, calcula o valor da magnitude Ks se a luz das estrelas na˜o tivesse tido de atravessar
o meio interestelar ate´ chegar a no´s.
Para aplicar o me´todo de Massi et al. (2006) ha´ que saber, ainda que apenas
em estimativa, a idade do enxame. De acordo com Massi et al. (2006), os enxames
embebidos da regia˜o C da Vela teˆm, no ma´ximo, 106 anos. Diversos factores corroboram
esta ideia, como a grande dispersa˜o em extinc¸a˜o que os membros do enxame apresentam
nos diagramas cor-cor e o facto de grande parte dos seus membros apresentar excesso
de emissa˜o no infravermelho. Ha´ ainda o facto de todos os enxames da Vela C estarem
associados a ga´s molecular (Massi et al. 2000, 2003, 2005), pois de acordo com Lada &
Lada (2003) isto indica que os enxames teˆm menos de 5 milho˜es de anos. Assim, para
o me´todo de “desavermelhamento”, Massi et al. (2006) consideram que os enxames teˆm
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idades compreendidas entre 1× 106 e 10× 106 anos.
Considerando que todas as estrelas do enxame se encontram a` mesma distaˆncia, isto
e´, a 700 pc, e´ constru´ıdo um diagrama cor-magnitude (Ks vs H-Ks) com as iso´cronas
correspondentes a`s idades 106 e 107 anos. Estas iso´cronas sa˜o para as estrelas de pre´-
sequeˆncia principal e foram calculadas por Palla & Stahler (1999). Com estas duas
iso´cronas e´ constru´ıdo um locus me´dio. De seguida, cada estrela e´ deslocada ate´ esse
locus me´dio ao longo de um vector de avermelhamento, de acordo com Rieke & Lebofsky
(1985). O vector ao longo do qual a estrela esta´ a ser deslocada intersecta eventualmente
o locus me´dio e o valor de Ks nesse ponto sera´ o valor da magnitude Ks “desavermelhada”.
Um exemplo do modo como este me´todo funciona pode ser visto na figura 22.
Usando o programa que aplica este me´todo e disponibilizado por Massi, foram cal-
culadas as novas magnitudes Ks “desavermelhadas” e foi poss´ıvel construir o gra´fico da
func¸a˜o de luminosidade do enxame IRS22. Para tal, comec¸ou-se por construir a func¸a˜o
de luminosidade Ks apenas para as fontes comuns a`s bandas J, H e Ks e localizadas
dentro de uma regia˜o circular com 2′ de raio e centrada no enxame, tal como fora feito
nos diagramas cor-cor. O nu´mero de estrelas que verifica esta condic¸a˜o e´ 466 e foram
agrupadas em intervalos de 0.5 magnitudes. O gra´fico e´ o que se mostra na figura 23.
Atrave´s da ana´lise deste gra´fico e´ poss´ıvel definir um novo limite de completude.
Este sera´ o limite de completude “desavermelhado” e tem o valor de 15 magnitudes em
Ks.
Construiu-se tambe´m o gra´fico da func¸a˜o de luminosidade Ks para estrelas locali-
zadas dentro de uma regia˜o circular com aproximadamente 50′′ de raio, mas afastada
da zona onde estava o enxame. Esta e´ a regia˜o de controlo e permite obter a func¸a˜o
de luminosidade Ks para as estrelas de campo. O gra´fico, apresentado na figura 24, foi
normalizado pela mesma a´rea do gra´fico referente ao enxame e, tal como o primeiro,
tambe´m tem intervalos de 0.5 magnitudes.
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Figura 22: Diagrama cor-magnitude exemplificativo do me´todo usado para “desavermelhar”
as magnitudes Ks. As linhas so´lidas finas representam o locus da SP de idade zero, as linhas
a tracejado sa˜o treˆs iso´cronas (105, 106 e 107 anos) de Palla & Stahler (1999), e a linha so´lida
grossa representa o locus me´dio. Todos os loci sa˜o para uma distaˆncia de 700 pc. No locus
da SP de idade zero esta˜o identificados alguns tipos espectrais de estrelas. A seta representa o
vector de avermelhamento AV = 10 mag de acordo com Rieke & Lebofsky (1985).
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Figura 23: Logaritmo do nu´mero de estrelas como func¸a˜o de Ks. Este gra´fico e´ referente a
todas as estrelas comuns a`s bandas J, H e Ks dentro de uma regia˜o circular centrada no enxame
e de raio 2′. As magnitudes Ks sa˜o as magnitudes “desavermelhadas” de acordo com o me´todo
descrito.
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Figura 24: Logaritmo do nu´mero de estrelas do campo de refereˆncia como func¸a˜o de Ks. O
gra´fico esta´ normalizado pela a´rea do enxame.
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Subtraindo as func¸o˜es de luminosidade Ks da regia˜o de controlo a` regia˜o do enxame,
obte´m-se a func¸a˜o de luminosidade do enxame sem estrelas de campo, presente na figura
25.






Figura 25: Logaritmo do nu´mero de estrelas como func¸a˜o de Ks. Este gra´fico e´ referente a`s
estrelas do enxame apo´s subtracc¸a˜o das estrelas do campo de refereˆncia. A linha a tracejado
representa o ajuste linear para o intervalo compreendido entre as 12 e 15 magnitudes. As barras
de erro esta˜o assinaladas em cada um destes intervalos.
Fez-se um ajuste linear para esta func¸a˜o de luminosidade (log N = α + βKs)
e apenas para as fontes abaixo do novo limite de completude “desavermelhado”, ou
seja, com Ks ∼ 12–15. O declive encontrado foi α = 0.22 ± 0.04. Para a func¸a˜o de
luminosidade das estrelas do enxame mas sem ter subtra´ıdo a contribuic¸a˜o das estrelas
de campo, o declive encontrado foi α = 0.20 ± 0.04.
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3.5 Emissa˜o te´rmica da poeira
As observac¸o˜es feitas pelo instrumento BLAST foram usadas para determinar a massa
de poeira do enxame IRS22, uma vez que a emissa˜o da poeira e´ opticamente fina para
os comprimentos de onda detectados por este instrumento, nomeadamente 250, 350 e
500 µm. A regia˜o para a qual foram calculados os fluxos nos treˆs comprimentos de onda
era circular, centrada no enxame e com um raio de 35′′. Estes fluxos encontram-se na na
tabela 6.
Tabela 6: Fluxos calculados a partir de observac¸o˜es do BLAST.










em que Fν e´ a densidade de fluxo observada, D a distaˆncia da fonte, Bν(Tpoeira) a func¸a˜o
de Planck e k ν a opacidade por unidade de massa.
De modo a calcular a massa da poeira, ha´ que calcular primeiro a temperatura a
que a poeira se encontra. Tal pode ser feito usando dois dos valores de fluxo dados pelo











onde ν1 e´ a frequeˆncia correspondente a 250µm, e ν2 e´ a frequeˆncia correspondente a
350µm. Neste caso assume-se uma lei de emissividade proporcional a λ−2 para a emissa˜o
da poeira.
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O melhor valor de temperatura que verifica a expressa˜o e´ T = 19 K e sera´ este o
valor adoptado para o ca´lculo da massa da poeira do enxame. Quanto a` opacidade, este
toma valores kν = 0.102 cm
−2g para um comprimento de onda de 250µm. Assim, usando
o valor de Fν1, uma distaˆncia de 700 pc e a temperatura calculada de 19K, obteve-se
Mpoeira = 7.07 M⊙.
Atrave´s da relac¸a˜o Mpoeira/Mgas = 0.01, e´ poss´ıvel determinar a massa total de ga´s
que existe incorporado no enxame. Assim verifica-se queMgas = 707 M⊙ e no total tem-se
Mnuvem = 714 M⊙, para uma a´rea circular com 35
′′ de raio.
3.6 Nu´mero de membros do enxame e eficieˆncia de formac¸a˜o estelar
De modo a calcular o nu´mero de membros do enxame, considerou-se exclusivamente a
sub-estrutura A do mesmo, uma vez que e´ a estrutura principal e onde um maior nu´mero
de estrelas se encontra. Podemos obter o nu´mero de estrelas na a´rea previamente definida
como a regia˜o onde a densidade de estrelas iguala o valor me´dio de estrelas do ce´u + 2σ
e que engloba a estrutura A. Esta a´rea circular e´ centrada no enxame e tem um raio
0.21 pc. Para calcular o nu´mero de estrelas na mesma usa-se a expressa˜o:
Nenxame = Narea −Ncampo (18)
onde N enxame e´ o nu´mero de estrelas efectivamente pertencentes ao enxame, N area e´ o
nu´mero de estrelas comuns a`s bandas J, H e Ks e detectadas na a´rea em causa e N campo
e´ o nu´mero de estrelas de campo, normalizado pela a´rea estudada. Assim, para a a´rea
circular com raio 0.21 pc existem aproximadamente 122 estrelas consideradas membros
do enxame.
Contudo, uma vez que a a´rea para a qual se obteve a massa da poeira e do ga´s
tem apenas 35′′ de raio, para saber a eficieˆncia estelar de formac¸a˜o ha´ que calcular o
nu´mero de estrelas para uma a´rea semelhante. Usando a expressa˜o anterior verifica-se
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que o nu´mero de membros do enxame dentro de uma a´rea com 35′′ de raio e´ de 55.
Apesar de na˜o terem sido calculadas massas individuais para as estrelas do enxame,
pode-se fazer uma estimativa grosseira da massa estelar total deste enxame. Para tal
considerou-se que todas as estrelas teˆm 1 M⊙. Assim, a massa total de mate´ria estelar
no enxame, M estrelas, e´ de 55 M⊙.
Com estes dados foi poss´ıvel calcular a eficieˆncia de formac¸a˜o estelar (EFE) do





Usando enta˜o Mgas = 707 M⊙, obte´m-se uma eficieˆncia de formac¸a˜o estelar de ≃ 7%.
De notar que esta eficieˆncia de formac¸a˜o estelar e´ representativa apenas da regia˜o da
nuvem contendo o enxame em causa e na˜o de todo o complexo da regia˜o molecular da
Vela.
78
4 CONCLUSO˜ES E TRABALHO FUTURO
4 CONCLUSO˜ES E TRABALHO FUTURO
O presente trabalho debruc¸a-se sobre a regia˜o em redor da fonte IRAS 08485–4419,
localizada na nuvem C da regia˜o molecular da Vela, a cerca de 700 pc de distaˆncia.
A regia˜o observada aparece associada a um enxame estelar jovem embebido, traduzido
por um pico na distribuic¸a˜o espacial da densidade superficial de estrelas. De acordo com
Massi et al. (2006) os enxames na nuvem C da Vela teˆm idades compreendidas entre
∼ 106 e ∼ 107 anos, e assim esta sera´ uma poss´ıvel idade para o enxame em causa.
A regia˜o estudada na direcc¸a˜o da fonte IRAS foi observada nas treˆs bandas do
infravermelho J, H e Ks. Para tal, utilizou-se a caˆmara SofI, instalada no telesco´pio
NTT em La Silla. A a´rea do enxame foi tambe´m detectada com o instrumento BLAST,
permitindo obter informac¸o˜es sobre a emissa˜o da poeira contida na zona do enxame, nos
comprimentos de onda do mil´ımetro. Com estas observac¸o˜es devidamente processadas e
analisadas, chegamos a`s seguintes concluso˜es:
• O facto de se ter detectado um enxame estelar jovem embebido associado a uma
fonte IRAS vai ao encontro das concluso˜es a que Massi et al. (2006) chegaram,
uma vez que todas as fontes IRAS da regia˜o da Vela com Lbol & 10
3 L⊙, por eles
investigadas, estavam associadas a enxames deste ge´nero;
• Analisando a distribuic¸a˜o de estrelas na regia˜o do enxame verifica-se que este e´, na
realidade, constitu´ıdo por duas estruturas: a sub-estrutura A, circular e com maior
nu´mero de estrelas, e a sub-estrutura B, de menores dimenso˜es e limites menos
uniformes;
• Podemos definir uma a´rea circular para o enxame, englobando estas duas estruturas,
e que tem um raio de 0.42 pc. Se se considerar apenas a estrutura principal A, esta
esta´ contida numa a´rea circular com raio 0.21 pc. Estes valores sa˜o compara´veis
aos dos enxames da regia˜o da Vela estudados por Massi et al. (2006);
• O nu´mero de membros do enxame para uma a´rea centrada no mesmo e de raio
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0.21 pc e´ aproximadamente 122. Metade destas estrelas encontram-se contidas
numa a´rea circular com apenas 0.13 pc de raio. Ale´m disso, analisando o perfil radial
da densidade de estrelas da figura 18 verifica-se que o valor ma´ximo na densidade
superficial de estrelas e´ cerca de treˆs vezes superior a` densidade de estrelas de campo.
Isto permite afirmar que o enxame e´ centralmente condensado;
• As estrelas que constituem o enxame sa˜o essencialmente estrelas jovens que demons-
tram excesso de emissa˜o na banda do infravermemelho. Este excesso e´ proveniente
da mate´ria circum-estelar que envolve as estrelas. Sa˜o fontes profundamente em-
bebidas na nuvem molecular, com valores de extinc¸a˜o visual que chegam a atingir
AV ∼ 20 – 30 magnitudes;
• O declive da recta associada a` func¸a˜o de luminosidade Ks para as estrelas per-
tencentes ao enxame e´ de 0.22 ± 0.04. Este valor e´ semelhante ao limite inferior
encontrado por Massi et al. (2000), onde α ∼ 0.2 – 0.5. No entanto este valor e´ um
pouco inferior ao estimado por Lada & Lada (1995) para enxames jovens embebidos
(α ∼ 0.40);
• Com os dados do mil´ımetro foi poss´ıvel avaliar a emissa˜o te´rmica da poeira contida
na zona do enxame, obtendo-se Mpoeira = 7.07 M⊙. Este valor e´ respeitante a
uma a´rea circular centrada no enxame e com 35′′ de raio. Usando a devida relac¸a˜o,
estimou-se a massa do ga´s em Mgas = 707 M⊙ e a massa total Mnuvem = 714 M⊙.
Para esta mesma a´rea, verificou-se que o nu´mero de membros do enxame era 55.
Isto corresponde a uma eficieˆncia de formac¸a˜o estelar de ∼ 7%.
• A fonte mais luminosa, e consequentemente de maior massa, encontra-se perto do
centro do enxame, isto e´, perto do ma´ximo de densidade superficial de estrelas. Isto
sugere que existe segregac¸a˜o de massa, tal como previsto pelos modelos de acrec¸a˜o
competitiva.
Apesar de todas estas concluso˜es, muitas mais se poderiam obter com uma ana´lise
mais profunda e detalhada dos dados dispon´ıveis. Derivando a distribuic¸a˜o espectral de
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energia, seria poss´ıvel calcular, com incertezas razoa´veis, as luminosidades bolome´tricas
das fontes de classe I e a partir destes dados obter a massa central dos objectos. Recor-
rendo a medic¸o˜es de fluxos no mil´ımetro com resoluc¸a˜o suficiente (usando interferome-
tria), seria poss´ıvel obter as massas da poeira dos envelopes das fontes e comparar este
valor com as massas das protoestrelas.
A func¸a˜o de massa inicial do enxame, por exemplo, seria um importante paraˆmetro
a determinar futuramente. Esta poderia ser comparada com IMFs standard, como a de
Scalo (1998) ou a de Kroupa (1993) e qualquer afastamento relativamente a estas teriam
poss´ıveis implicac¸o˜es sobre o processo de formac¸a˜o de estrelas na nuvem molecular da
Vela. Outras comparac¸o˜es com IMFs de enxames da Vela poderiam estabelecer a histo´ria
de formac¸a˜o estelar desta nuvem molecular. Saber a IMF permitiria ainda calcular um
valor mais realista para a massa estelar total do enxame e, consequentemente, um valor




• Adams, F. C., Lada, C. J., Shu, F. H. 1987, ApJ, 312, 788
• Andre´, P., Ward-Thompson, D., Barsony, M. 2000, prpl.conf, 59
• Andre´, P., Motte, F., Bacmann, A. 1999, ApJ, 513L, 57
• Bachiller, R. 1996, Ann. rev. Astron. Astrophys. 34, 111
• Barsony, M., Kenyon, S. J. 1992, ApJ, 384L, 53
• Berrilli, F., Ceccarelli, C., Liseau, R., Lorenzetti, D., Saraceno, P., Spinoglio, L.
1989, MNRAS, 237, 1
• Blitz, L. 1993, prpl.conf., 125
• Blitz, L., Williams, J. P. 1999, The origin of stars and planetary systems, eds C. L.
Lada e N. D. Kylafis, Kluwer Academic Publishers
• Chapin, E. L. et al. 2008, ApJ, 681, 428
• Clemens, D. P., Barvainis, R. 1988 Astrophys. J. Suppl., 68, 257
• Gilmore, G., Howell, D. 1998, The Astron. Soc. Pac., 142
• Greene, T. P., Lada, C. J. 1996, Astron. J., 112, 2184
• Koornneef, J. 1983, A&A, 128, 84
• Kramer, C., Alves, J., Lada, C., Lada, E., Sievers, A., Ungerechts, H., Walmsley,
M. 1998 A&A, 329, 33
• Kroupa, P., Tout, C. A., Gilmore, G. 1993, MNRAS, 262, 545
• Kuchinski, L. E., Frogel, J. A. 1995, AJ, 110, 2844
• Lada, C. J., Wilking, B. A. 1984, ApJ, 287, 610
• Lada, C. J., Adams, F. C. 1992, ApJ, 393, 278
82
5 BIBLIOGRAFIA
• Lada, C. 1993, In: Yuan C., You, J. (eds.) Molecular Clouds and Star Formation.
World Scientific, 1
• Lada, C. J., Young, E. T., Greene, T. P. 1993, ApJ, 408, 471
• Lada, E., Lada C. J. 1995, AJ, 109, 1682
• Lada, C. J., Lada E. A. 2003, ARA&A, 41, 57
• Leisawitz, D., Bash F. N., Thaddeus P. 1989, Ap. J. Suppl., 70, 731
• Li, W., Evans, N. J., Lada, E. A. 1997, ApJ, 488, 277
• Liseau, R., Lorenzetti, D., Nisini, B., Spinoglio, L., Moneti, A. 1992, A&A, 265, 577
• Massey, P., Lang, C., DeGioia-Eastwood, K., Garmany, C. D. 1995a, ApJ, 438, 188
• Massey, P., Johnson, K. E., DeGioia-Eastwood, K. 1995b, ApJ, 454, 151
• Massi, F., Lorenzetti, D., Giannini, T., Vitali, F. 2000, A&A, 353, 598
• Massi, F., Lorenzetti, D., Giannini, T. 2003, A&A, 399, 147
• Massi, F., Elia, D., Giannini, T., Lorenzetti, D., Nisini, B. 2005, ed A. Wilson (ESA
SP-577), 389
• Massi, F., Testi, L., Vanzi, L. 2006, A&A, 448, 1007
• Meyer, M. R., Adams, F. C., Hillenbrand, L. A., Carpenter J. 2000, A&A, 336, 150
• Meyer, M. R., Adams, F. C., Hillenbrand, L. A., Carpenter J., Larson, R. B. 2000b,
prpl.conf., 121
• Motte, F., Andre´, P., Neri, R. 1998, A&A, 336, 150
• Mouschovias, T. 1991 The physics of star formation and early stellar evolution, eds
C. J. Lada e N. D. Kylafis, 61
• Murphy, D. C., May, J. 1991, A&A, 247, 202
83
5 BIBLIOGRAFIA
• Nakano. T. 1998, ApJ, 494, 587
• Palla, F., Stahler, S. W. 1999, ApJ, 525, 772
• Pascale, E. et al. 2008, ApJ, 681, 400
• Persson, S. E., Murphy, D. C., Krzeminski, W., Roth, M., Rieke, M. J. 1998, AJ,
116, 2475
• Phelps, R. L., Lada, E. A. 1997, ApJ, 477, 176
• Rieke, G. H., Lebofsky, M. J. 1985 ApJ, 288, 618
• Salpeter, E. 1955, ApJ, 121, 161
• Scalo, J. M. 1978, ppsf.book, 265
• Scalo, J. M. 1986, Fund. cosm. Phys. 11, 1
• Scalo, J. M. 1998 ASPC, 142, 201
• Siess, L., Dufour, E., Forestini, M. 2000, A&A, 358, 593
• Testi, L., Sargent, A. I. 1998 ApJ, 508L, 91
• Wilking, B. A., Lada, C. J, Young, E. T. 1989, ApJ, 340, 823
• Williams, J. P., de Geus, E. J., Blitz, L. 1994, ApJ, 428, 693
• Williams, J. P., Blitz, L., Stark, A. A. 1995, ApJ, 451, 252
• Williams, J. P., McKee, C. F. 1997, ApJ, 476, 166
• Williams, J. P., Blitz, L., McKee, C. F. 2000, prpl.conf., 97
• Yamaguchi, N., Mizuno, N., Saito, H., Matsunaga, K., Mizuno, A., Ogawa, H.,
Fukui, Y. 1999, PASJ, 51, 775
• Zinnecker, H., McCaughrean, M. J., Wilking, B. A. 1993, prpl.conf., 429
84
